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RESUMO

A Relatividade Geral considera o universo como uma entidade de 3 + 1 dimensoes,
sendo tres delas espaciais e uma temporal. Dela, é diretamente derivado o Modelo
Cosmoldgico ACDM (ou Modelo Cosmolégico Padrao), que considera o universo
como homogéneo e isotropico, e apesar de ser bem-sucedido na combinacgao
entre teoria e observacao, carece de explicacoes fisicas consistentes para ~ 95%
da composicao de matéria-energia do universo. O presente trabalho tem como
principal propdsito analisar modelos cosmologicos derivados de teorias de gravitagao
alternativas a Relatividade Geral. Tais modelos surgem na literatura para tratar
as inconsisténcias e/ou incompletudes do Modelo Cosmolégico ACDM. Também
analisamos um caso alternativo para o estudo de fontes de ondas gravitacionais,
bem como suas implicagoes observacionais.
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A STUDY OF ALTERNATIVE MODELS: GRAVITATION,
COSMOLOGY AND GRAVITATIONAL WAVE SOURCES

ABSTRACT

General Relativity considers the universe as an entity of 3 + 1 dimensions, with
three of them being spatial and one temporal. It is directly derived from it the
ACDM Cosmological Model (or Standard Model), which considers the universe as
homogeneous and isotropic, and despite being successful in matching theory and
observation, necessitates consistent physical explanations for ~ 95% of the matter-
energy universe composition. The present work has as its main purpose to analyse
cosmological models derived from gravitational theories alternative to General
Relativity. Such models rise in the literature in order to treat the inconsistencies
and /or incompleteness of ACDM Cosmological Model. We also analyse an alternative
case for the study of gravitational wave sources, as well as their observational
consequences.
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1 INTRODUCAO

“O primeiro passo € a metade do caminho”

(Autor desconhecido)

Uma vez publicada a teoria da Relatividade Geral (RG) de Einstein em 1915
(EINSTEIN, 1915), modelos cosmoldgicos passaram a ser dela derivados. Um modelo

cosmolégico derivado da RG deve partir das solucoes de suas equacoes de campo

(EsC)

G = 81T}, (1.1)

com G, = Ry, — (1/2)g,, R sendo o tensor de Einstein, R, o tensor de Ricci, dado

pela contracao do tensor de Riemann tal que R, = g’ Rgjaw, com

sendo
M 1 uB
Fua = 59 (augﬂa + aozgﬁu - 8[391}&) (13)

a conexao métrica, g, a métrica, R = g" R, o escalar de Ricci, 87" a constante
de acoplamento, 7T}, o tensor energia-momentum e os indices p, v, o, 3,y assumem
os valores 0, 1,2, 3, pois considera-se o espago-tempo como uma entidade de 3 + 1
dimensoes, sendo trées delas espaciais e uma temporal. Para o caso do universo ser
permeado por um fluido perfeito, tem-se T}, = diag(p, —p, —p, —p), sendo p e p a
densidade e a pressao do universo, respectivamente. Com isso, o desenvolvimento de

G, a partir da substitui¢do de uma métrica em (1.1), evidencia as solugdes para p

ep.

Atualmente o modelo cosmolégico mais bem aceito na comunidade cientifica, por

seu alto grau de concordancia com dados observacionais e simplicidade, é o modelo

! Ao longo do texto serdo utilizadas unidades naturais tais que ¢ = G = 1.
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ACDM (A - cold dark matter). Sabe-se que um universo preenchido em sua maior
parte por matéria nao prediz de forma coerente o valor da distancia de luminosidade
de Supernovas do tipo Ia (RIESS, 1998; PERLMUTTER, 1999). Para contornar-se
tal questao, assume-se que o universo contém uma espécie de fluido exdtico de
equacao de estado (EdS) w = p/p ~ —1, conhecido como energia escura (EE),
que atualmente domina a sua dinamica, fazendo com que sua expansao ocorra de
forma acelerada. Fisicamente, tal EdS esta relacionada a energia quantica do vécuo,
que matematicamente é representada pela inser¢ao da constante cosmoldgica (CC)
A nas EsC (1.1), tendo-se entao:

G =811 — Agu. (1.4)

A distancia de luminosidade derivada a partir de (1.4)?, para determinado valor
da CC, combina com os valores observacionais de tal grandeza para Supernovas
Ia (RIESS, 1998; PERLMUTTER, 1999). No entanto, apesar de tal sucesso, hé fortes
indicios de que a interpretacao fisica de A nao seja coerente. Quando comparamos
seu valor obtido via observacao de anisotropias na temperatura da radiacao césmica
de fundo (HINSHAW, 2013) com o obtido via Fisica de Particulas (WEINBERG, 1989),
a enorme discrepancia entre esses valores, nomeada “problema da CC”, implica no
surgimento de diversos modelos de gravitacao alternativos a RG, desenvolvidos com
o intento de explicar a EE, ou, genericamente, tratar a questao da expansao acelerada

do universo e evadir o problema da CC.

Dentre os principais modelos alternativos de gravitagao, pode-se citar: teorias f(R)
(SOTIRIOU T.P.; FARAONI, 2010), nas quais a parte gravitacional da agado, da qual
as EsC do modelo sao derivadas, depende de uma fungao genérica do escalar de
Ricci®; teorias f(R,T) (HARKO, 2011), nas quais, além da funcao genérica de R, a
acao também depende de uma funcao de T', o traco do tensor energia-momentum;
modelos extradimensionais (CLIFTON, 2012), que definem o espago-tempo como uma
entidade com cinco ou mais dimensoes; e modelos de quintesséncia (TSUJIKAWA,

2013), nos quais a dinamica do universo é regida por um campo escalar.

E intuitivo que ao tomar-se modelos gravitacionais alternativos como plano de

fundo para estudar-se o universo, modelos cosmolégicos alternativos ao ACDM

2Vide Capitulo 3.
3Ressalte-se que a acio de Einstein-Hilbert, donde as equacoes de campo da RG sdo derivadas,
apresenta um termo linear em R (vide Capitulo 4).
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sejam obtidos. O foco da presente tese situa-se justamente no estudo de modelos

cosmolodgicos alternativos ao ACDM.

Além disso, iremos apresentar uma andlise sobre fontes de ondas gravitacionais
(OGs). Em 1916, Einstein percebeu os efeitos de uma propagagao a velocidade finita
em suas equacgoes de gravitagao e predisse a existéncia de solucoes tipo-onda nas
EsC para o vacuo linearizadas (EINSTEIN, 1916). A amplitude tipica dessas ondas
seria ~ 107?'m, e uma fundamental corroboracao da RG no aspecto astrofisico
podera advir de sua deteccao. Para isso, detectores de OGs, como Advanced LIGO
(aLIGO) (HARRY, 2010), tém sido implementados, o que deve tornar a deteccao de

OGs factivel num curto intervalo de tempo.

Nesta tese, nés mostramos que OGs poderao configurar-se num importante
ferramental para o estudo de estrelas de quarks (EQs), bem como para o estudo
de dimensoes extras. Com relacao as EQs, propomos que os GRB 070201 e GRB
051103, cuja nao deteccao pelo LIGO, em sua configuracao inicial, ainda aguarda
uma explicagdo, podem ter sido originados num sistema binério (SB) em que pelo

menos uma das estrelas era uma EQ.

O presente texto esta organizado da seguinte forma: no Capitulo 2 salientaremos a
predicao tedrica da existéncia de OGs, bem como introduziremos alguns conceitos
basicos sobre o que concerne aos detectores de OGs que foram abordados durante
o doutoramento e as fontes de OGs a serem, por eles, detectadas. No Capitulo
3 apresentaremos as principais caracteristicas e equacoes do modelo cosmolégico
ACDM. No Capitulo 4 descreveremos os modelos de gravitacao alternativa que foram
abordados ao longo deste processo de doutoramento. No Capitulo 5, o trabalho
sobre EQs como fontes de OGs e provaveis sistemas progenitores de Gamma-
ray bursts (GRBs) serd exposto. No Capitulo 6 apresentaremos uma inovadora
forma de vincular-se os valores da tensao na brana no modelo extradimensional
de Randall-Sundrum (RS) enquanto o Capitulo 7 apresentard a forma funcional que
um parametro de quinta dimensao no modelo de Kaluza-Klein (KK) deve apresentar
para mimetizar os efeitos dinamicos da presenca de uma CC em quatro dimensoes
(4D). No Capitulo 8 sera exibido um modelo cosmolégico derivado do tratamento de
teorias f(R,T) em 5D. No Capitulo 9 apresentaremos as implicagoes cosmolégicas
de um modelo de quintesséncia com dois campos escalares, enquanto o Capitulo 10

¢é destinado as conclusoes.



Sao frutos desta tese os seguintes artigos: Cosmology from Kaluza-Klein gravitational
model, AIP Conference Proceedings 1483, 435 (2012); Cosmology from Induced
Matter Model Applied to 5D f(R,T) Theory, Astrophysics and Space Science 352,
273 (2014); Two scalar field cosmology from coupled one-field models, Physical
Review D 89, 083516 (2014); Probing strange stars with advanced gravitational
wave detectors, Monthly Notices of the Royal Astronomical Society: Letters 445,
L11 (2014); Constraining the brane tension in Randall-Sundrum cosmology through
gravitational waves from binary neutron stars, Astrophysics and Space Science 354,
2121 (2014).



2 ONDAS GRAVITACIONAIS

“Tenho a impressao de ter sido uma crianga brincando a beira-mar,
divertindo-me em descobrir uma pedrinha mais lisa ou uma concha mais
bonita que as outras, enquanto o imenso oceano da verdade continua

misterioso diante de meus olhos.”

(Isaac Newton)

Neste capitulo, apresentaremos a equacao de onda obtida a partir da linearizagao

das EsC de Einstein. Também iremos abordar fontes e detectores de OGs.
2.1 Equagao da onda

Vamos linearizar as EsC de Einstein (1.1) tomando

v = N + h,uua (2.1)

sendo |h,,| < 1. A primeira ordem em h,,, as conexdes métricas e o tensor de

Riemann sao:

1
F}I/Lp = §nUA<8ph/\,u + a,uh')\p - a)\h,up); (22)
1
Ryvpo = 5(8pyh,w + Osphup — Opphive — Ovuhiyy). (2.3)

A Eq.(2.3) pode ser simplificada se introduzirmos o tensor

- 1
h* = pH — 57)“’%, (2.4)
sendo h = 1,5h*® e h = —h. Um pouco de dlgebra leva-nos a
Dhyo + e0? by — 0°0,hpy — 0°05h,, + O(h?) = —167T,,, (2.5)

com U = 7,,0°0°. Impondo-se o calibre de Lorentz,

O,h" =0, (2.6)



na Eq.(2.5), obtemos

Ohyy = —167T,,. (2.7)

Queremos estudar a propagacao das OGs uma vez que elas foram geradas. Tomando-

se T,,, = 0 em (2.7), obtemos a equacdo de onda no vécuo:

Ohy, = 0. (2.8)

Tal equacao representa uma onda propagando-se no vacuo a velocidade da luz.
De fato, as OGs distorcem o espacgo-tempo conforme propagam-se por ele a essa

velocidade. Abaixo, apresentaremos objetos astrofisicos que representam fontes de

OGs.
2.2 Fontes de ondas gravitacionais
2.2.1 Sistemas binarios compactos e Gamma-Ray Bursts

SBs compactos caracterizam as principais fontes de OGs (CUTLER, 1993). Eles
contém estrelas de néutrons (ENs) e/ou buracos negros (BNs). Uma EN é o
remanescente de uma explosao de supernova conhecida por sua alta densidade,
campo gravitacional forte e alta taxa de rotacao. Além de caracterizarem
as principais fontes de OG, SBENs em coalescéncia tém uma contrapartida
observacional expressiva, uma vez que estao relacionados aos eventos explosivos mais
extremos do universo, os GRBs, definidos como flashes eletromagnéticos na banda
de raios-gamma associados a explosoes extremamente energéticas observadas em
galaxias distantes. De fato, havia muita controvérsia quanto a medida de distancia
dos primeiros GRBs detectados. Pela enorme quantidade de energia liberada,
esperava-se que estes fossem objetos galdcticos. No entanto, a partir do estudo do
afterglow de GRBs, tal controvérsia desvaneceu. E previsto teoricamente (veja, por
exemplo, (LIANG E.P.; MATHEWS, 1996)) que explosoes de GRBs sejam seguidas por
um sinal eletromagnético dissipativo em comprimentos de onda maiores, o chamado
afterglow. Uma vez que saiba-se aproximadamente a posicao de um GRB no céu,
tal informacao pode ser transferida para telescépios terrestres, que passam a visar a
deteccao do afterglow, conseguindo assim, uma medida mais precisa da distancia até

o GRB. O fato da distribuicao de GRBs no céu ser isotrépica também gradualmente



fortaleceu a interpretagao cosmoldgica para estes eventos (MEEGAN, 1992).

Raios-gamma nao ultrapassam a atmosfera terrestre, logo, experimentos com o
intuito de detecté-los devem situar-se acima de nossa atmosfera, caso do IPN3 ( Third
Interplanetary Network) (veja, por exemplo, (LUGINBUHL, 1995)). Os GRBs sao
divididos em duas categorias: GRBs de longa duragao (IGRBs)!, cujo burst dura
mais do que 2s ¢ GRBs de curta duragao (sGRBs)?, cujo burst dura no maximo
2s. De fato, SBENs sao os principais candidatos a sistemas progenitores de sGRBs,
que também podem ser gerados por SBs EN-BN (NAKAR, 2007). Para que ENs
se fundam, é necessario que elas estejam inicialmente a uma grande distancia, e
inspiralem vagarosamente até contactarem-se. Tal processo, usualmente, leva bilhoes
de anos. Isso significa que no momento em que a fusao ocorre, as estrelas massivas
da galdxia hospedeira j4 morreram?®, sobrando apenas estrelas mais velhas. Assim,
espera-se encontrar-se sGRBs em galaxias elipticas. Por outro lado, IGRBs surgem
do colapso de estrelas massivas (~ 100M,). Espera-se encontrar-se IGRBs em locais
de formacao de estrelas massivas, ja que a formacao e o estagio final de tais estrelas

devem ocorrer no mesmo ambiente, como bragos de galdxias espirais.

As medidas com maior acurdcia no que concerne as ENs s@o as determinacoes
de massa a partir de pulsares?. Apesar da maioria das ENs ter massa préxima
a 1,3 — 1,4M, (LATTIMER, 2012), ha amplo suporte observacional de pulsares
com ENs de massas significativamente maiores que 1,4M, por exemplo, o PSR
J1614 — 2230, com massa (1,97 £ 0,04) My (GUILLEMOT, 2012), que causa alguma

controvérsia sobre sua origem.

Quanto a formacao de BNs, ela ocorre quando matéria colapsa a densidade infinita,
produzindo uma singularidade de curvatura infinita no tecido do espaco-tempo. De
fato, tais objetos podem ser remanescentes de GRBs. Cada BN ¢é rodeado por um
horizonte de eventos, no qual a velocidade de escape é a velocidade da luz. Quando
SBBNs se fundem, forma-se um tnico horizonte de eventos cuja area é no minimo

tao grande quanto a soma dos horizontes individuais (CENTRELLA, 2010).

Astronomos encontraram evidéncias para a existéncia de BNs por todo o universo. Os

1Sigla para Long Gamma-Ray Bursts.

2Sigla para Short Gamma-Ray Bursts.

3Lembre-se que do estudo de Evolucdo Estelar, sabe-se que estrelas massivas “morrem” mais
rapidamente.

4Estrelas de néutrons que apresentam desalinhamento entre o eixo magnético e o de rotacdo,
que faz com que uma enorme quantidade de radiacdo seja emitida em seus pdlos.
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menores deles, conhecidos como BNs estelares, tém massas no intervalo ~ (3—30) M,
e se formam como produto final da evolucao de estrelas massivas. BNs de massa
intermedidria tém massas no intervalo ~ (10? — 10*) M. Eles podem formar-se
como resultado de multiplas fusoes de objetos menores nos centros de aglomerados
estelares densos. Por fim, BNs supermassivos tém massas ~ (10 — 10°) M, e sao

encontrados no centro de galdxias, incluindo a Via Léctea.

Fusoes de SBBNs de massas comparaveis estao entre as mais fortes fontes de OGs.

De fato, tal fenomeno, que resulta na “morte” dos SBs consiste de trés estégios:

e inspiralacdo (inspiral): uma vez que os BNs estao consideravelmente separados,
eles podem ser tratados como particulas pontuais. A dinamica e as formas de onda
podem ser calculadas utilizando-se equagoes pés-newtonianas (PN), que resultam
de uma expansao sistemética das EsC de Einstein em poténcias de v2, com v sendo
a velocidade orbital do sistema (BLANCHET, 2006). Sdo produzidas OGs com a
forma caracteristica de um chirp, que é uma sinusoide com frequéncia e amplitude

crescentes com o tempo;

e fusdo (merger): conforme os BNs inspiralam, eles atingem o regime da dinamica
de campo forte da RG. Os objetos se fundem, formando um tunico BN altamente
distorcido e assimétrico, rodeado por um horizonte de eventos comum. Uma vez que
as aproximacoes de particula pontual e PN passam a ser invalidas, simulacoes de
relatividade numérica das EsC de Einstein sao necessérias. Devido a dificuldade em
realizar-se tais simulagoes, as formas de onda ainda sao desconhecidas (CENTRELLA,
2010);

e ringdown: o remanescente de BN altamente assimétrico estabelece-se em um
BN quiescente em rotacao, perdendo sua assimetria pela emissao de OG. Diversas
técnicas analiticas da teoria de perturbagdo de BNs (BERGER, 1973) formam a
base dos calculos que prevem formas de onda na forma de sinusoides exponenciais

amortecidos (BERTI, 2009).

A figura abaixo é uma representacao artistica destes trés estagios.



Inspiral Merger Ringdown

Figura 2.1 - Trés estagios de um processo de coalescéncia de um sistema bindrio de objetos
compactos. Fonte: (VAISHNAV, 2007)

2.2.2 Sistemas binarios compactos com estrelas de quarks

Dependendo da massa e da frequéncia rotacional, a matéria nas regioes nucleares
de ENs pode ser comprimida a enormes densidades, chegando a até uma ordem
de magnitude maior que a densidade do nicleo atomico (WEBBER, 2007). Quando
exprimida a tais densidades, ela torna-se uma matéria uniforme de dois sabores®
- up e down. No entanto, essa matéria é instavel e consequentemente é convertida
em uma com trés sabores - up, down e strange - nomeada matéria estranha (ME).
Apesar de ainda nao saber-se precisamente, a partir de experimentos, a densidade
em que ocorre a transicao para a ME, acredita-se que neéutrons dentro de tais ENs
podem sofrer uma transicao a seus quarks constituintes, resultando em uma EQ.
As interagoes fracas, responsaveis por cindir as particulas, convertem cerca de um
terco dos quarks up e down em quarks strange (KOSHY, 2011), fazendo com que essas

estrelas sejam também referidas como estrelas estranhas.

A hipétese da ME implica que uma EQ tem uma relacdo massa vs. raio muito
diferente quando comparada a tal relacao para uma EN, uma vez que elas tém
diferentes EdE. A partir da EdE convencional de Akmal-Pandharipande-Ravenhall
para ENs (AKMAL, 1998), pode-se notar a implicancia em um limite inferior de
massa de 0,08M. Por outro lado, EQs nao apresentam limite inferior de massa
tedrico. A inexisténcia de tal limite vem da forte possibilidade de que a ME seja

mais estavel que a matéria nuclear ordinaria (BODMER, 1971). Isso, nas condigbes

®No Modelo Padrao, hé seis tipos diferentes (sabores) de quarks: up, down, strange, charm,
bottom e top.



fisicas do interior de um objeto compacto, pode ser o que prevé a estrela de colapsar,
produzindo um objeto mais compacto. E essencial identificar esse objeto e tentar
distingui-lo de uma EN. Uma EN com massa ~ 0,2Mg, por exemplo, tem um raio
R > 15km, enquanto para uma EQ de mesma massa, R < 5km. Desse modo, a
distingao entre ENs e EQs pode ser feita medindo-se os raios de estrelas tipo-pulsar

de baixa massa por satélites de raio-X.

Uma outra forma de distinguir-se ENs de EQs pode surgir da deteccao de OGs®
(BAUSWEIN, 2010). Com os atuais e futuros detectores de OGs como aLIGO e
Einstein Telescope” (ET), confirmaremos se os sinais de OG de SBs EN-EQ ou
EQ-EQ sao distintos dos sinais provindos de sistemas EN-EN.

2.2.3 Sistemas binarios de anas-brancas

SBs que emitem OGs a mais baixas frequéncias sao mais abundantes que SBs
coalescentes. SBs de Anas-Brancas (ABs) na Galdxia serdao objetos de procura do
NGO (European New Gravitational Wave Observatory) (AMARO-SEOANE, 2013), que
provavelmente detectara milhares deles. ABs sdo remanescentes estelares compostas
em sua maior parte por elétrons degenerados. Sao pouco luminosas e nao tao
compactas como ENs ou BNs. Apesar de suas massas poderem ser similares aquelas

de ENs, elas sao muito maiores, com raios de tipicamente 3.000km.

A amplitude maxima de OG de SBABs é diversas ordens de magnitude menor do que
aquela de um SBENs ou SBBNs (préximos da coalescéncia) a uma mesma distancia.

H& milhares de SBABs em nossa Galaxia, radiando em frequéncias detectaveis pelo

NGO, i.e., ~ 1lmHz.
2.3 Detectores de ondas gravitacionais

A radiacao eletromagnética, principal meio de observacao astronomica, é gerada pela
excitacao de particulas atomicas. Ja as OGs tém uma natureza bastante diferente,

sendo geradas pelo movimento de corpos celestes®, como os destacados acima.

As OGs oferecem uma oportunidade notavel de observar-se o universo sobre uma

6Vide Capitulo 5.

"Vide préxima secido deste capitulo para uma descricio técnico-cientifica destes detectores.

8De fato, é previsto que eventos como o Big-Bang ou a inflacdo césmica também gerem ondas
gravitacionais, no entanto, a presente tese tratard apenas de ondas gravitacionais de origem
astrofisica.
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nova perspectiva, provendo acesso a informagoes astrofisicas nao disponiveis de outra
forma. A deteccao de OGs complementara a observagao de ondas eletromagnéticas
(luz visivel, rddio, micro-ondas, raios-X e raios-gamma) e de astrofisica de particulas
(rdios cosmicos e neutrinos). Ela revelard aspectos do universo inatingiveis por estes
meios e ira estender seu dominio observavel para zonas cdsmicas escurecidas por

poeira, por exemplo.

A operacao da geracao inicial de detectores interferométricos de OGs foi completa.
Ela contou com uma rede de quatro interferometros de Michelson-Morley: detectores
LIGO (Laser Interferometer Gravitational Wave Observatory) (ABBOTT, 2009) em
Hanford e Livingstone, Estados Unidos da América; GEO-600 (GROTE, 2008) em
Hannover, Alemanha; e Virgo (ACERNESE, 2006) em Cascina, Itdlia. As operagoes
dos detectores avangados, como o aLIGO (HARRY, 2010), iniciarao por volta de 2015

e prometem prover a primeira deteccao de OGs.

Quando esses aparatos atingirem suas sensibilidades nominais, a deteccao de OGs
parece certa em poucos anos de levantamento de dados. Mas a sensibilidade
necessaria para testar a gravitagao de Einstein em condigoes de campo forte ou para
realizar uma astrofisica de OGs mais precisa vai além das performances esperadas
pelos detectores avangados. O projeto ET (PUNTURO, 2010) emerge, entao, como um
detector de terceira geracao, planejado por diferentes institui¢coes da Uniao Europeia,
e habil para testar a RG em condigoes de campo forte, além de exercer uma astrofisica
de OGs precisa e possivelmente alcancar uma sensibilidade até dez vezes maior do

que a dos detectores avancados.

Abaixo, descrevemos alguns pontos caracteristicos e relevantes dos detectores aLIGO

e ET, que foram abordados durante este processo de doutoramento.
2.3.1 Advanced LIGO

A colaboragao aLLIGO conta com dois interferometros de 4km de comprimento. Os
dois detectores foram colocados a uma grande distancia (o tempo da viagem da luz

entre eles é de ~ 10ms) para que os ruidos nao estivessem correlacionados.

O aLIGO é mais de dez vezes mais sensivel e cobre uma faixa de frequéncia muito
mais ampla que sua versao inicial (LIGO ou initial LIGO). Pode, também, observar

um volume do espago mais de mil vezes maior.
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A performance de um detector de OGs é caracterizada pela densidade espectral de
ruido como fungao da frequéncia, Sy (f). O fit analitico da curva de ruido do aLIGO
¢ (MISHRA, 2010):

2 1—0,2322+0,07642*
Sob — gaL 101640792 4 9 4 5 10762750 40 08259 + 123,35 ( ,23x° 40, x >] ,

1+0,1722
(2.9)

sendo x = f/for, fo¥ = 215Hz, S§F = 1079 H2""! e para frequéncias abaixo da

frequéncia de corte f¢ =10Hz, S¢(f) é considerado infinito.
2.3.2 Einstein Telescope

O ET é a proposta de um interferometro de terceira geragao com base no solo. O
objetivo dos projetos dos detectores de terceira geracao é atingir uma melhoria de
um fator 10 na sensibilidade com respeito aos detectores avancados, e empurrar a
sensibilidade até ~ 1H z.

O desenho do ET segue uma configuragao triangular com trés interferometros
idénticos posicionados em cada vértice do triangulo, com um angulo de abertura

de 60° e rotacionados, um com relagao ao outro, de 120°.

A densidade espectral de ruido do ET é (MISHRA, 2010):

S = So(piy™ + pay® + pay™ + pay™)>?, (2.10)

com y = f/fET, fET = 100Hz, SFT = 107°H271, p; = 2,39 x 10727, py = 0, 349,
p3 = 1,76, py = 0,409, ¢ = —15,64, g0 = —2,145, g3 = —0,12 e ¢4 = 1,10. Para
f < fET = 1Hz, SET(f) pode ser considerado infinito.

Com o conhecimento da funcao Sy,(f) para os detectores abordados acima, pode-se

calcular a distancia de luminosidade que SBENSs alcangam a partir de (ARUN, 2005):

1 27]M5/3 fuoe f—7/3
= — . 2.11
L= o [ 15 /f Sn(f) I (211)

Na Eq.(2.11), ¢ é arazao sinal-ruido (SR) atingida no detector de OG, n = mymsy/M?

é a razao adimensional de massa e f,.. ¢ a frequéncia de ultima 6rbita estavel do
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SB. Tal equagao sera desenvolvida nos Capitulos 5 e 6.
2.4 A técnica de Matched Filtering

A saida (output) de qualquer detector de OGs é uma série temporal e apresenta a

forma

55(t) = hy(t) + ny(t). (2.12)

Ela é uma combinagao de um sinal de OG verdadeiro, h4(t), e do ruido, ns(t). Para
entender-se como sinal e ruido se combinam, é util pensar num detector de OG
como um sistema linear. Na sua entrada (input) estd o sinal de OG que queremos
detectar. Mais precisamente, podemos dizer que a entrada e a saida do detector
sao quantidades escalares, enquanto a OG ¢é descrita por um tensor h;;. Portanto,

geralmente, a entrada do detector tera a forma:

h(t) = D" hy;(t), (2.13)

com D% sendo um tensor constante.

Com estimativas plausiveis da quantidade de sinais de OG atingindo a Terra e com
a sensibilidade dos detectores atuais, espera-se que |hs(t)| < |ng(t)]. Como podemos
trazer a tona o sinal de OG a partir de um cendrio como este? Isto pode ser feito
se conhecermos com algum grau de acurdcia a forma de hg(t). Para que a ideia
bésica por tras deste método seja entendida, podemos ilustrar uma versao simples
do procedimento de filtragem (matched filtering). Na Eq.(2.12), vamos supor que
conhecemos a forma do sinal de OG hy(t) que estamos procurando. Multipliquemos,
entdo, a saida ss(t) por hg(t), integremos por um tempo de observaciao Ts €

dividamos por T s:

1 Tobs 1 Tobs 9 1 Tobs
dts,(t)h(t) = / dth?(t) + / dtng(t)hs(t). 2.14
T/ ) = 7— | 0+7 | Oh().  (2.14)

Aqui, o ponto principal é que h4(t) e ny(t) separadamente sao fungoes oscilatérias.
No entanto, o integrando na primeira integral do lado direito de (2.14) é positivo.
Esta integral para grandes valores de T,,, cresce conforme T,,,. Assim, seu valor

médio durante T, é de primeira ordem em 7,:
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1

/ o dth%(t) ~ hg, (2.15)
obs J0

com hy sendo a amplitude caracteristica da funcao oscilatéria h(t). Em contraste,
uma vez que o ruido n,(t) e a fun¢do h(t) nao estao correlacionadas, a quantidade
ns(t)hs(t) é oscilatéria e sua integral cresce conforme Tolb/f para grandes valores de

Ty, Portanto:

1
Tobs

b\ 2

dtng(t)he(t) ~ ( 0 > noha, (2.16)
Tobs

com ng sendo a amplitude caracteristica da funcao oscilatéria n(t) e to uma escala

de tempo caracteristica, como por exemplo o periodo de oscilagao da funcao h(t).

Note que no limite T,,; — 00, 0 segundo termo do lado direito de (2.14) é, em média,

zero, de modo que tenha-se filtrado a contribuicao do ruido na saida do detector.

Vejamos como o procedimento acima pode ser matematicamente mais preciso e

otimizado de modo a obter o mais alto valor possivel para SR. Definamos

- / " s 0 E), (2.17)

o0
com K(t) sendo a chamada fungao filtro. Continuamos assumindo que sabemos a
forma de h(t) e buscamos a funcao filtro que maximiza SR referente a tal sinal de

OG.

A SR é definida por o = S/N, com S sendo o valor esperado de §,

S = /OO dt < s(t) > K(t) (2.18)

(e o]

e N é o valor quadratico médio de s quando o sinal esta ausente, tal que

N? =[< 3(t)* > — < 8(t) >*h0. (2.19)

Desenvolvendo (2.18) e (2.19) (MAGGIORE, 2007), chegamos a:
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S _ Jo dfR (K ()
N [ df(1/2)Sh(f)IK ()12 (2.20)

com * representando o complexo conjugado da funcao e S,(f) sendo definido de

forma que’

< W (P >= 3 ~ )35, (221)

com

a(f) =T (f)ns(f) (2.22)

e T'(f) sendo conhecida como funcao de transferéncia do sistema.

Qual o filtro K (t) que maximiza ¢ para um dado h(t)? Esse problema variacional
pode ser resolvido definindo-se o produto escalar entre duas fungoes reais A(t) e B(t)

CcOo1mo

v AHB()
)= |y

com Re representando a porcao real do resultado da integral. Uma vez que A(t) e

(2.23)

B(t) sdo reais, temos A(—f) = A*(f), e reescrevemos (2.23) como

_ T JAN(f)B(S)
(A]B)_ALR@/O I

Como Sp(f) > 0, o produto escalar em (2.24) é positivo. Portanto podemos

(2.24)

reescrever (2.20) como

S (ulh)
N = (2.25)

com u(t) sendo a fungao cuja transformada de Fourier é

9De fato, como mostrado acima, a funcio S representa a densidade espectral de ruido do
detector de ondas gravitacionais.
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i(f) = 5SUDR(F) (226)

Assim, estamos procurando pelo “vetor” de norma 7 = u/(u|u)'/?, de modo que seu
produto escalar com h seja maximo. Isto é obtido escolhendo-se n e h paralelos, i.e.,

u(f) proporcional a iL( f), de modo que

{ = cons Mf)
k()= t‘Sh(f)‘

Substituindo (2.27) em (2.26), re-escrevemos (2.25) como

(2.27)

(%) _ (hlh)"2, (2.28)

ou seja,

(/- o8

Note que nos Capitulos 5 e 6, ao trabalharmos com a Matriz de Fisher (MF)

utilizaremos exatamente a equacao acima, fixando a SR em 8.

A técnica de matched filtering para SBs compactos pode ser computacionalmente
intensiva devido a variedade de formas de ondas possiveis. Apesar dos sinais
provindos da inspiralagao terem a mesma forma funcional (vide Segao 6.1), tal forma
depende de diversos parametros, como por exemplo a massa dos dois objetos, a
excentricidade da oOrbita, sua posicao no céu etc. Na verdade, a técnica matched
filtering permite-nos extrair os parametros de um SB a partir de um sinal de OG
imerso no ruido. Conforme mostrado nesta segao, isto é feito a partir da integragao
da fungao h(t). De fato, o sinal medido passa por um “filtro” construido a partir do
sinal esperado h(t, 6 ), com 6 representando os parametros do SB, e da densidade
espectral do ruido do detector. A SR é entao computada. O sinal e a SR esperados
sao expressos como funcoes do vetor 7 Os valores verdadeiros destes parametros,
denotados por ?, sao desconhecidos antes da medicao. Quando 0 = 7, tem-se
o maior valor possivel para SR. Os parametros do SB podem ser determinados,
entao, maximizando-se S/N (?) ao longo de um amplo conjunto de sinais esperados
h(t, ?), os “templates”.
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Além disso, considerando que o ruido do detector tenha uma forma Gaussiana, a
funcao de distribuicdo de probabilidade para os parametros do sinal é (POISSON

E.; WILL, 1995)

— a
p(0) x e 2laA07 A8 (2.30)

sendo

AG® = 0% — 6, (2.31)

com a denotando diferenciacao parcial com respeito ao parametro 0% e @ o valor para

o qual a funcao de distribuicao de probabilidade é maximo. Além disso,

Loy = (0h/06°,0h/06") (2.32)

é a chamada MF, de modo que a medida do erro estatistico do parametro 6% seja
dado pela inversa da MF, ou seja, < (Af%)? >1/2= /¥ com %% = (I'"!)? sendo

a inversa da MF.

2.5 Sistemas binarios em espiralacao como fontes de ondas

gravitacionais

Na RG, o graviton é considerado uma particula sem massa e as OGs podem ser
T
nulo. Os momentos da fonte de OGs sao descritos através de uma expansao em

descritas por um tensor com T'T representando o calibre transverso e de trago

harmonicos esféricos no caso tensorial. O primeiro momento nao nulo dessa expansao
multipolar é o momento de quadrupolo. Define-se o tensor de quadrupolo de traco

nulo conforme (BUONANNO, 2007)

1
Qij = M;j — §5iijk, (2.33)

com

MY = /d3xT00xi:Uj. (2.34)
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Note que impondo a lei de conservacao 9,7 = 0 (vélida na gravitacao linearizada),
temos, para = 0, T + 9,7 = 0, com ¢ = 1,2, 3. Integrando-se esta equacao
em um volume contendo a fonte, obtemos a conservacao da massa M = 0. De fato,

a quantidade 7% é considerada uma densidade de massa.

Quando trabalhando com um SB composto de dois objetos compactos, como ENs,
BNs ou até mesmo EQs, estes sao tratados como particulas pontuais de massas
my e mo. No referencial do centro de massa, a dinamica de tal sistema reduz-se ao
problema de um corpo com massa igual a massa reduzida p = mymsy/(m;+ms). Para

estes tipos de sistemas, também é vélido introduzir a massa chirp M = /> M?/°.

Segundo as definicoes do pardgrafo acima, podemos escrever a amplitude de OG
como (POISSON E.; WILL, 1995)

ht, 0) = 171Q(0, @, &, ) M(r M) cosd(t), (2.35)

sendo r a distancia até a fonte. A fungao @) e os angulos 6, @, 1, ¢« descrevem a posigao
e orientacao do SB no céu. Considerando coordenadas polares esféricas centradas na
Terra, a reta § = 0 seria o eixo de rotagao da Terra, o angulo ¢ a longitude e 7/2—0
a latitude norte (para 6 < m/2). Além disso, ¢ é o angulo de inclinagao da 6rbita e

¥ é o angulo de polarizacao™.
A taxa de variacao da frequéncia é dada por
df 96

dt  5rM2

sendo M = M(1 + zponte) @ massa de chirp desviada para o vermelho. Note que

(M f)N?, (2.36)

se o detector nao estiver em repouso com relacao ao SB, o sinal detectado sofrera
o efeito Doppler, sendo assim, diferente do sinal emitido. Deste modo, uma vez que

trabalharemos com SBs a distancias cosmolégicas, a relagao acima torna-se essencial.

As expressoes para ¢(f) e t(f), respectivamente representando a fase e o tempo

como funcgoes da frequéncia da OG sao:

1

o (TMOT, (2.37)

o(f) = ¢e

10Na Relatividade Geral sdo previstos dois estados de polarizacao para as ondas gravitacionais:
+ e X.
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N By TPy
) = te = s MNP, (2.3%)

sendo t. o tempo de coalescéncia e ¢, o valor de ¢ quando t — ..

E conveniente trabalharmos com a transformada de Fourier [ dth(t)e* it da
Eq.(2.35). De (POISSON E.; WILL, 1995):

h(f) = Af /o), (2.39)
com A M5/6Q(0, o, ), )r e
3

128
Note que as Eqs.(2.39)-(2.40) também serao utilizadas nos Capitulos 5 e 6.

U(f) = 2mfte = do— 7 + T (FMP) T, (2.40)
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3 A COSMOLOGIA CLASSICA

“No meio da dificuldade encontra-se a oportunidade.”

(Albert Einstein)

A cosmologia classica é descrita pelo Modelo Cosmolégico ACDM. Neste modelo,
a gravitacao, forca que rege o universo em grandes escalas, é descrita pelas EsC
de Einstein da RG. Para o lado esquerdo dessas equagoes (vide (1.4)), referente a
geometria do espago-tempo, considera-se os conceitos de homogeneidade e isotropia.
Além disso, considera-se que a maior parte do universo (~ 95%) seja composta
por entes exodticos, conhecidos como matéria escura e EE. Abaixo, apresentaremos
o Modelo Cosmoldgico ACDM a partir da descrigao das premissas ou fundamentos

aos quais este estd enraigado.
3.1 O Modelo Cosmolégico ACDM
3.1.1 Homogeneidade e Isotropia

Quando observamos as galaxias, ha algumas coisas a serem notadas. Olhando em
diferentes dire¢oes no céu, vemos que as galaxias sao distribuidas igualmente em
grandes escalas. Nesse contexto, grandes escalas nao sao escalas galaticas, nem
mesmo escalas de aglomerados de galdxias, mas escalas da ordem de 100M pc!. Nessas
escalas, as galaxias apresentam uma distribuicao isotrépica, ou seja, sao distribuidas
igualmente nas diferentes diregoes do céu. Elas também sao igualmente distribuidas
no espago, ou seja, sua distribuicao é homogénea em grandes escalas. Retomemos

essas duas propriedades:

e ndo ha um ponto em especial no universo. As galaxias sao igualmente distribuidas

no espago em grandes escalas. O universo ¢ dito ser homogéneo nessas escalas;

e nao ha uma direcdo espacial especial no universo. As galdxias sao igualmente
distribuidas em diferentes dire¢bes angulares no espago em grandes escalas. O

universo € dito ser isotrépico nessas escalas.

Hpe = 3, 26anos — luz.
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De fato, essas duas importantes propriedades formam o chamado “Principio

Cosmolégico”; fundamental conceito assumido no Modelo Cosmolégico ACDM.
3.1.2 Relatividade Geral

Dentre as alternativas de dedugao das EsC da RG (1.1), descrevamos a baseada no

principio da minima acao. Consideremos a agao de Einstein-Hilbert:

S = /d4x\/—_g (—% + £m> : (3.1)

Variando-se (3.1), tem-se:

68 = /d4x {(5\/—_9) (—% + ﬁm) + /=g (—% + cmﬂ : (3.2)

Como

1
SV=9 =~ 5V 000" 3:3)

re-escrevemos (3.2) como

1 1 1
0S = /d‘lx\/—g [_4_1 (RW — §gu,,R + qu,,ﬁm) ogh” — ZQW(SRW + 5£m] . (34)

Considerando que o termo de superficie acima pode ser suprimido uma vez que as

condigoes de contorno impoem que os campos sejam nulos no infinito, chegamos a

1 1 1 oL,
(58 = /d4l‘\/ —g [—Z <RHV - §g“yR) + 5 <2aguy - gﬂyﬁm>:| 59/“/. (35)

Consideremos a acao de Einstein-Hilbert como decomposta em seus termos de

curvatura e matéria, tal que S = Sg + S,,, com

Sp = / d'oy/=g(—R/4) (3.6)

sendo a acao de curvatura e
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Sy = / d*z/—gL, (3.7)

a acao dos campos de matéria. Podemos definir o tensor energia-momentum, que

deve satisfazer a relacao

1
0S,, = §/d4x\/—gTwég“”. (3.8)

Um resultado direto dessa formulacao é obtido quando fazemos 9.5, = 0. Neste caso,
¢ possivel mostrar que a derivada covariante do tensor energia-momentum ¢ nula,

ou seja, V,TH = (.

Agora podemos reescrever (3.5) como

1 1 1
59 = / d'zy/—g {_Z (RW - §gWR) + §TW} 5", (3.9)

de modo a identificar

oL,
T,Lu/ = QW — glwﬁm' (310)

Como consequéncia do principio variacional 6.5 = 0, obtemos

1
Ry = 59wk = 2T, (3.11)

De acordo com as convencoes adotadas, note que a constante de acoplamento k = 87
reduz-se a 2 (veja Eq.(1.1)).

Ressalte-se aqui que a época da publicacao das EsC da gravitagao, acreditava-se que
0 universo era estatico, enquanto as EsC acima descrevem um universo dinamico.
Para obter um universo estacionario, Einstein foi levado a modificar suas EsC
originais, introduzindo nelas um termo repulsivo, denominado CC, como mencionado

acima.
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3.1.3 A conservagcao do tensor energia-momentum e os campos de

matéria

As identidades de Bianchi, V,G* = 0, aplicadas em (1.4), com V representando a

derivada covariante, tal que

_as,
 daB

também levam a conservacao do tensor energia-momentum (V, 7" = 0):

V50, — %30, (3.12)

p+3g(p+p) —0. (3.13)

Assumindo-se uma EdE do tipo p = wp, com w sendo uma constante, a solugao de
(3.13) é

p o a(t) 3@, (3.14)

No universo primordial, a radiacdo, com w = 1/3, dominou sua dinamica. Nessa
época, o universo era bem descrito por um modelo espacialmente plano e preenchido

apenas por radiacao, tal que sua densidade evolufa de acordo com p oc a(t)™*.

Conforme o universo expande e esfria, torna-se propicio a formacao de estrelas,
galaxias e estruturas de grande porte, como aglomerados de galdxias. Tal universo
é descrito pela EAE da matéria, i.e., w = 0, que implica em p  a(t)~3, de acordo
com a Eq.(3.14).

No entanto, segundo o Modelo ACDM, a maior parte da matéria do universo nao
constitui-se de matéria barionica®. De fato, apenas ~ 5% dele, seria constituido de
matéria ordindria. Mais de 20% do universo seria constituido de matéria escura,
um tipo de matéria que nao interage com a forga eletromagnética, portanto, nao
é observavel. Uma importante evidéncia da existéncia da matéria escura surgiu
da andlise de curvas de rotagao de galdxias (RUBIN, 1980). Para que a velocidade
de rotacao de estrelas ao redor de suas galaxias hospedeiras prevista teoricamente
concordasse com dados observacionais, foi necessario assumir uma quantidade de

matéria nas galdxias muito superior a quantidade observavel. A essa porcao nao

2A matéria baridnica é a matéria formada por prétons e néutrons, que constitui tudo aquilo que
conhecemos e observamos no universo.
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observéavel de matéria atribui-se o nome “matéria escura”.

Acima foi dito que a expansao acelerada do universo pode ser explicada a partir da
existéncia de um fluido exotico de EAE w = —1 conhecido como EE, que domina

atualmente sua dinamica. Note que tomando-se tal EAE em (3.14), tem-se p o cte.
3.2 A dindmica do universo ACDM

O modelo cosmologico ACDM parte da geometria suposta por Friedmann-
Robertson-Walker (FRW), na qual o universo é considerado homogéneo e isotrépico.

Tal geometria é descrita pelo elemento de linha de FRW, que em coordenadas polares

e assumindo uma assinatura do tipo (+, —, —, —), é dado por:
2 2 o [ dr? 2 102 20 712
ds® = dt* — a(t) 152 + 7r%(df* + sen“0d¢?) | , (3.15)
— kr

sendo a(t) o fator de escala, que dita como a expansao do universo depende do tempo
e k o parametro de curvatura, tal que para k = 0 tem-se um espago-tempo plano,
k = +1 representa uma curvatura esférica e k = —1 uma curvatura hiperbdlica. Ao
longo do presente texto, assumiremos k& = 0. Desenvolvendo-se as EsC de Einstein
com CC (Eq.(1.4)) para o elemento de linha (3.15), considerando-se o tensor energia-

momentum de um fluido perfeito, temos:

LN\ 2
3 (g) — A = 8mp, (3.16)
i (a\’
2—+ (—> — A = —8mp, (3.17)
a a

sendo que o ponto denota derivada temporal. As Eqs.(3.16)-(3.17) apresentam a
evolugao temporal de p e p e sdo conhecidas como Equagoes de Friedmann (EsF).

Note que da Eq.(3.16), podemos escrever

81 A
H?>=—)p+ = 3.18
em que, como usualmente, foi definido H = a/a como o parametro de Hubble.

Note também que, definindo-se o parametro de densidade da matéria e da CC,

30bservacoes de anisotropias na distribuicio de temperatura da radiacdo césmica de fundo
revelam a planeza do universo (vide (BENNETT, 2013)).
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respectivamente, como Q,, = p/p., com p, = 87/3HZ sendo a densidade critica do

universo?, e Qy = A/3HZ, podemos escrever:

H? = H3(Qy, + Qn). (3.19)

Assumindo-se, para o caso da matéria, que a constante de proporcionalidade em

(3.14) ¢ a densidade atual do universo, py, podemos re-escrever (3.19) como

H? = HZ(Qmoa ™ + Qp0), (3.20)

sendo que o subindice 0 denota o valor da grandeza no presente. Utilizando-se da

relacao entre o fator de escala e o redshift,

1
= 3.21
R (3.21)
em que assumimos ag = 1, re-escrevemos (3.20) como
H? = HZ[Qmo(1 + 2)% + Qao). (3.22)

Em posse de (3.22), podemos escrever a distancia de luminosidade prevista pelo

modelo como

2 odY 14+2 [7 dz'
dr = (1+ = / . 3.23
L ( 2) . H(z’) H, 0 [Qmo(1+2')3 +QA0]1/2 ( )

Como pode-se ver, tal quantidade depende do modelo cosmolégico assumido. Na
Secao 4.2, apresentaremos a forma funcional da distancia de luminosidade para um

modelo extradimensional.
3.3 A necessidade da inflacao no modelo ACDM

De acordo com a teoria inflacionaria, o universo primordial expandiu numa taxa
exponencial por uma fracao de segundo apés o Big-Bang. Tal conceito foi introduzido

para resolver importantes problemas em cosmologia, como:

4Se a densidade de matéria-energia do universo for maior que p., este tem curvatura positiva.
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e “o problema do horizonte”: observa-se que fétons emitidos de direcoes opostas
do universo devem ter se comunicado de algum modo no passado, ja que a radiagao
césmica de fundo em microondas apresenta aproximadamente a mesma temperatura
em todas diregdes do céu (HINSHAW, 2013). Este problema pode ser resolvido a partir
da ideia de uma expansao exponencial sofrida pelo universo num curto periodo logo
apos o Big-Bang. Antes desse periodo de inflagao, todo o universo pode ter estado
em contato causal e em equilibrio térmico. Regioes que hoje estao amplamente
separadas estariam muito préximas no universo primordial, razao pela qual fétons

dessas regioes tém quase exatamente a mesma temperatura.

e “o problema da planeza” o problema da planeza surge porque aparentemente
vivemos num universo cujo parametro de densidade total €)r é muito proximo
de 1 (HINSHAW, 2013). O problema ¢é que para a densidade do universo ser tao
proxima da densidade critica (lembre da defini¢do do parametro de densidade) apos
~ 13,7 bilhoes de anos, estes valores devem ter sido ainda mais proximos em épocas

primordiais. O conceito de inflagao prediz a observada planeza do universo.

e “a inexisténcia de monopolos magnéticos” o modelo cosmoldgico padrao sem
a admissao da inflagdo nao justifica a inexisténcia de monopolos magnéticos na
natureza. De acordo com a teoria inflacionaria, monopolos magnéticos sao criados
antes ou durante a inflacao, de modo que a rapida expansao dilua sua densidade a

niveis radicalmente baixos.

O conceito de inflacao é matematicamente descrito a partir da existéncia de um
campo escalar ¢ responsavel pela dinamica do universo. Na Secao 4.4 e no Capitulo 9
apresentaremos os fundamentos matematicos utilizados para descrever-se a dinamica

do universo quando regida por um e por dois campos escalares.
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4 MODELOS ALTERNATIVOS DE GRAVITACAO

“Insanidade é continuar fazendo sempre a mesma coisa e esperar

1

resultados diferentes.’

(Albert Einstein)

Os modelos alternativos de gravitacao surgem como propostas para evadir problemas

do modelo cosmolégico padrao.

Uma alternativa para tal é considerar que o universo é constituido de cinco e nao

quatro dimensoes. A dimensao extra do tipo-espaco! nao seria observavel pois:

e seria compactificada. No modelo de KK (KALUZA, 1921; KLEIN, 1926), costuma-
se assumir que a dimensao extra apresenta uma topologia circular com um raio

extremamente pequeno; ou

e apenas os gravitons? interagiriam com ela. As particulas imediadoras da forca
eletromagnética, responsaveis por observagoes astronomicas, estariam confinadas ao
usual espago-tempo 4D. Tal configuragao é considerada no modelo de RS (RANDALL
L.; SUNDRUM, 1999b).

Além de tratar a expansao acelerada do universo como um efeito da existéncia da
dimensao extra (veja (PUROHIT K.D.; YOGESH, 2011; MORAES P.H.R.S; MIRANDA,
2012; DARABI, 2010)), o modelo de KK unifica gravitacao e eletromagnetismo, duas

das quatro forcas fundamentais da natureza, como sera observado na Secao 4.1.

Modelos alternativos também surgem ao generalizar-se a dependéncia do escalar
de Ricci na agdo de Einstein-Hilbert (3.1) Aplicando-se o principio variacional
(0S = 0) em (3.1), chega-se as EsC fundamentais da RG (1.1) (como mostrado
na Subsecao 3.1.2). Tomando-se uma funcdo genérica de R em (3.1), despontam-
se as teorias f(R) (SOTIRIOU T.P.; FARAONI, 2010). Recentemente (HARKO, 2011),

'Embora modelos extradimensionais com duas dimensdes temporais j4 tenham sido propostos,
como por exemplo (SHTANOV Y.; SAHNI, 2003), estes nao fazem parte do escopo desta tese.
2Particulas elementares responséveis pela transmissao da forca da gravidade.

29



foi proposta uma teoria com aspecto ainda mais genérico, uma vez que considera
que a acao acima depende nao apenas de uma fun¢ao de R, como também de uma
fungao de T, o trago do tensor energia-momentum. As teorias f(R,T) tém sido
amplamente utilizadas para descrever modelos anisotrépicos (FAYAZ, 2014; SHAMIR,
2014; MISHRA B.; SAHOO, 2014) e modelos extradimensionais (RAM, 2013; MORAES,
2014; SAMANTA G.C.; DHAL, 2013).

H& também a possibilidade de alterar-se a parte fisica (e ndo geométrica) das EsC
de Einstein. Se assumirmos que a densidade lagrangeana dos campos de matéria, a
ser somada a Eq.(3.1), depende de um campo escalar ¢, procedemos para com os
modelos de quintesséncia (veja (TSUJIKAWA, 2013) para uma ampla revisao sobre
o tema). O modelo de quintesséncia é bem-sucedido ao tratar a inflacdo césmica

abordada acima.

Como abordado em capitulos anteriores, o universo atual também passa por uma
fase com alta taxa de expansao. Deste modo, espera-se que modelos de quintesséncia
sirvam também como alternativa a EE?. Iniciaremos nossa abordagem sobre esse

quesito na Secao 4.4.

Abaixo, aprofundaremos a abordagem dos modelos gravitacionais alternativos

aproveitados nesta tese.
4.1 O modelo gravitacional de Kaluza-Klein

O modelo gravitacional de KK (OVERDUIN J.M.; WESSON, 1997) considera que o

universo é vazio em cinco dimensdes (5D), ou seja, pode ser descrito pelas EsC

Gap =0, (4.1)

sendo que os indices A e B assumem os valores 0, 1,2, 3, 4.

No modelo de KK, a matéria surge como uma manifestacao geométrica do espaco-
tempo pentadimensional vazio. De fato, pode-se mostrar que as EsC de KK (4.1)
contém as EsC de Einstein (1.1) juntamente com as equagoes de Maxwell do

eletromagnetismo na auséncia de fontes, como segue.

3De fato, como serd mostrado no Capitulo 9, modelos de quintesséncia podem descrever também
as épocas em que a dindmica do universo é regida pela radiagio e pela matéria (ou poeira).
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Primeiramente, veja que uma vez que o lado direito de (4.1) é nulo, no modelo de KK
tudo depende da escolha da forma da métrica pentadimensional a ser substituida

em (4.1). Uma conveniente forma de parametrizar-se tal métrica ¢ escrevendo

Gop + AaAﬁ¢2 Aa¢2
Aﬁ¢2 ¢2

com ¢,p representando a métrica 4D, A, o potencial eletromagnético e ¢ um campo

gap = ; (4.2)

escalar.

Para unificar gravitacao e eletromagnetismo, Kaluza impos uma condi¢ao um tanto
artificial na coordenada extra do espaco-tempo, a chamada “condicao cilindrica”,
que dita que todas as derivacoes com respeito a coordenada extra devem ser nulas.
A contribuicao de Klein foi tornar tal condicao menos postica, argumentando que a

condicao cilindrica surgiria do fato da dimensao extra ser compactificada.

Substituindo-se (4.2) em (4.1) e aplicando-se a condicao cilindrica, chega-se a
(LESSNER, 1982):

1
Gap = 810" T,5" — 5[ Val(939) = gasDd]; (4.3)
VaFaﬁ = —Sa;fFaﬁ, (44)
D¢ = Zg a,BFaﬁa (45)

sendo G o tensor de Einstein definido como usualmente, T2 = GapFo s F° /4 —

F] Fs, o tensor energia-momentum eletromagnético e I3 = 0,43 — O3A,.

Tomemos o campo escalar ¢ = 1, como originalmente proposto por Kaluza e Klein.

As equagoes acima reduzem-se a

Gop = 87TH", (4.6)
VoF,s =0, (4.7)

que sao justamente as EsC da gravitacao de Einstein e as equagoes de Maxwell

do eletromagnetismo, respectivamente (sendo que foi inserida a constante de
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acoplamento 87).

O fato da Eq.(4.1), sem fonte de matéria levar, a Eq.(4.6), com fonte de matéria,
constitui o principal portento da teoria de KK. Matéria quadridimensional (radiagao
eletromagnética, ao menos) surge puramente da geometria de um espago-tempo 5D
vazio. O objetivo de modelos subsequentes derivados dos trabalhos de Kaluza e Klein

eram, naturalmente, estender tal sucesso para outros tipos de matéria.

Uma importante e influente interpretacao fisica da teoria gravitacional de KK
surge do modelo de matéria induzida (MMI), elaborado por P.S. Wesson (WESSON,
1992). Wesson sugeriu que as propriedades de matéria do universo 4D, como
densidade e pressao, surgem dos termos de dimensao extra no tensor de Einstein
pentadimensional. Por exemplo, se na Eq.(4.1) considerarmos um elemento de linha
geral de KK do tipo:

ds? = 2D ar? — D (da? + dy? 4 d2?) — 012, (4.8)

os termos do tensor de Einstein que envolvem (¢, 1) e/ou o operador 9/Jl passam
ao lado direito de (4.1), como um tensor energia-momentum efetivo de matéria

induzida.
Uma aplicacao direta do MMI sera descrita no Capitulo 8.
4.2 O modelo gravitacional de Randall-Sundrum

O modelo gravitacional de RS (RANDALL L.; SUNDRUM, 1999b; RANDALL
L.; SUNDRUM, 1999a) apresenta-se em duas formas diferentes, conhecidas como
RS1 e RS2. O modelo RS1 (RANDALL L.; SUNDRUM, 1999b) foi elaborado com o
intuito de resolver o problema da hierarquia*. Para isso, é assumido que o universo
constitui-se de duas branas que estao embutidas num espago-tempo com dimensao
extra, conhecido como bulk. Das particulas do Modelo Padrao®, apenas os gravitons
interagiriam com a dimensao extra. De fato, eles “vazariam” da brana em que

vivemos (o usual espago-tempo 4D) e direcionariam-se & segunda brana, por meio

4Em Fisica de Particulas, o problema da hierarquia é a enorme discrepéncia entre aspectos da
gravitacao e das demais forgas fundamentais, como por exemplo, o fato da forca nuclear fraca ser
~ 1032 vezes mais forte que a gravitacdo.

50 Modelo Padrio da Fisica de Particulas é uma teoria que descreve as forcas fundamentais
forte, fraca e eletromagnética, bem como as particulas fundamentais que constituem toda a matéria.
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da dimensao extra do bulk. Isso causaria um efeito de “enfraquecimento” da forca
gravitacional no universo observavel. O modelo RS2 (RANDALL L.; SUNDRUM, 1999a)
considera que a segunda brana é movida para o infinito, de modo a nao fazer parte da
configuracao do universo. Tal modelo é bem-sucedido na recuperagao da mecanica
newtoniana no limite de campo fraco. Abaixo, descreveremos o aparato matematico

do modelo RS2.

Para a métrica de RS, foi proposto um produto entre um fator de distorcao, que
varia rapidamente em funcao da dimensao extra, e a métrica quadridimensional, tal

que

ds* = e 2Oy, da’da” + r2de*. (4.9)

Em (4.9), 0 < ¢ < 7 ¢é a coordenada da dimensao extra que pertence a um intervalo

finito regido por r..

As EsC do modelo sdo (RANDALL L.; SUNDRUM, 1999b):

1
vV —=g® (RAB - §QABR(5)> = 4M3 AP\ —gG)gap +

+Vais V= GuisGos 04 050(¢ — ) + Vese/ = Gescdis 040 56(0)], (4.10)

sendo ¢® o determinante da métrica 5D gap, R® o tensor de Ricci em 5D, Mp a
massa fundamental de Planck, A®) a CC do bulk, e Vs ¢ V.y termos constantes de
energia do vacuo, com os subindices vis e esc referindo-se a “brana visivel” e “brana

escondida”, respectivamente.

Com o uso da Eq.(4.9), a Eq.(4.10) torna-se

6o’ —A
= — 4.11
r2 4M3’ (4.11)
3a” V Vii
— esc vls 6 - . 412

A solugao de (4.11) é
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_A®)

_— 4.13
S0 (4.13)

0= TCW‘

sendo que a constante de integracao aditiva foi omitida. Claramente, esta solugao s6
faz sentido se A < 0. Desse modo, o espaco-tempo no modelo RS2 é do tipo AdSs,
ou seja, um espaco-tempo pentadimensional cuja dinamica é dominada por uma CC

de sinal negativo.

Considerando-se a métrica uma fungao periédica em ¢, a Eq.(4.13) implica em

" —A
7" =2\ 3gg (6) ~ 56 = 7). (4.14)

Assim, apenas obtemos uma solu¢do para (4.12) se Vis, Vs € A®) estiverem

relacionados em termos de uma escala K, tal que

‘/esc = _‘/;Jis = 24M}?—3>K7 (415)
AB) = —24MP K2 (4.16)

Portanto, a solucao final para a métrica (4.9) é

ds? = e 2Kreldly | datda? + r2de?. (4.17)

As EsF para tal modelo podem ser escritas como (KERESZTES, 2007)

A (87)%p ) 2my
2
=—4+ —1 —> 4.1
" 3773 < o) Tae (4.18)

sendo A a tensao na brana, e mg e ¢ constantes. Introduzindo-se os parametros de
densidade

(4.19)
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2m0

4—s 1727
ay *Hj

0, = (4.20)

podemos reescrever 4.18 como

3 6

47
H? = H2 |p+ 0,5 4 0, %0 4 0,% (4.21)
- 0 A mCLS ’I’Ea47§ )\a6 . .

Na equagao acima, {2y e €2,. denotam o parametro de densidade da tensao na brana e
da radiagao escura, respectivamente. Considera-se que o bulk no espago-tempo AdSs
de RS2 contém BNs de massa m em ambos lados da brana. A massa dos BNs pode
mudar se radiacao da brana atingir o bulk. Um ansatz comparavel com formagcao de
estruturas foi explorado em (PAL, 2006) para o fluido de Weyl m /a* no caso em que
a brana irradia conforme m = mga®, com ¢ = 0,2, 3. Para ¢ = 0, o fluido de Weyl é

conhecido como radiagao escura.

A partir de (4.21), podemos escrever para a distancia de luminosidade do modelo

RS2:

1 a0 d
RS2 — +z / - ada — > (4.22)
Hy J.., (Qaa®+ Qada® + Qeap™ ast? + Qya§)1/?

em que ag sera assumido como 1 a partir de agora e a.,, representa o fator de escala
do universo no momento de emissao dos fétons pela fonte. A integracao em (4.22)
é de alta complexidade pois nao pode ser computada analiticamente na maioria dos
casos. No entanto, observagoes feitas pelo WMAP ( Wilkinson Microwave Anisotropy
Probe) indicam que nosso universo atualmente pode ser descrito por um modelo
extremamente semelhante ao ACDM. Assim, se considerarmos €2, < 1 e 2, < 1,
pode-se realizar uma expansao de Taylor da Eq.(4.22) (KERESZTES, 2007), de modo

que

di5? = ayePM L Oy Iy + Qred,e, (4.23)

com d2“PM dado pela Eq.(3.23),

1+2z [! da
[, = —— 4.24
A 2H, /aem a™/2(Qpa® + Q,,)3/? ( )
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142 (1 as—32da
I = / - 7 (4.25)
2H0 Gem (QA(I —f- Qm>

Note que a configuracao do universo como descrita acima implica na existéncia
de novas quantidades e parametros cosmoldgicos, como por exemplo, o raio de
compactificagao da dimensao extra, a constante cosmoldgica do bulk apresentados
nas Eqs.(4.9)-(4.10), o parametro de densidade da radiagao escura, a tensao na brana
A e o parametro de densidade da tensao na brana §2,. No Capitulo 6, apresentaremos

uma forma pioneira de vincular-se os valores do parametro €2y, a partir do estudo
do sinal de OGs emitidas por SBENSs e das Eqs.(4.23-4.24).

4.3 Teorias f(R,T)

Publicada primeiramente em 2011 (HARKO, 2011), as teorias f(R,T) surgiram
como uma generalizacao das teorias f(R) (SOTIRIOU T.P.; FARAONI, 2010), em que
a parte gravitacional da acao, além de depender de uma funcao genérica de R,
também depende de uma funcao de 7. Tal dependéncia em T é assumida pela
possivel existéncia de fluidos imperfeitos exdticos ou efeitos quanticos. Assim, pode-

Se escrever a ac;éo CcOo1mo

1
SprT) = Ton d'z/=gf(R, T)+/d4x\/—g[,m, (4.26)

sendo que também inserimos um termo proporcional a L,,, que representa a
densidade lagrangeana da matéria. O principio variacional aplicado & Eq.(4.26)
resulta nas seguintes EsC (HARKO, 2011):

1
fR(Ra T)RMV_§f(R7 T)Quu"’(guum_vuvu)fR(Ra T) = SWTuy_fT(R7 T)T;,LV_fT(R7 T)@;un
(4.27)
com O = 9,(v/=99"9,)/v/—9, O = g*P0T0s/0g", fr(R,T) = 0f(R,T)/OR,
fr(R,T)=0f(R,T)/0T e, como usualmente, T},, = g, Ly, — 20L,,/0g"" .

Em (HARKO, 2011), os autores desenvolveram a Eq.(4.27) para trés diferentes
formas funcionais de f(R,T): f(R,T) = R+ 2f(T), f(R,T) = fi(R) + fo(T) e
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f(R,T) = fi(R) + fa(R)f3(T). Nesta tese, iremos focar nossa aten¢do no primeiro
caso, ou seja f(R,T) = R+ 2f(T), para o qual a Eq.(4.27) resulta em (MORAES,
2014)

Gy = 87T + AT g + 2MTh + ), (4.28)

sendo que foi assumido f(7") = AT, com A sendo uma constante.

No Capitulo 8, solugoes cosmoldgicas retiradas de um cendario provindo da fusao

entre o modelo f(R,T) e o modelo extradimensional de KK serao reportadas.
4.4 Modelos de quintesséncia

A inflagdo césmica (GUTH, 1981) e a EE s@o comumente tratadas via modelos
envolvendo campos escalares, que constituem o tema abordado nesta secao.
Até agora, muitos modelos descrevendo a dinamica do universo regida por um
campo escalar foram propostos (veja, por exemplo, (BRANS C.; DICKE, 1961;
PADMANABHAN, 2002)), e em alguns casos, o campo escalar ¢(t) é nomeado
“quintesséncia”’. A ideia basica de modelos de quintesséncia consiste na analise de
cendrios cosmoldgicos em que uma densidade lagrangeana (daqui em diante chamada
apenas “lagrangeana”) proporcional a um campo escalar ¢ e a derivadas desse campo,

¢ adicionada a agao de Einstein-Hilbert. Portanto, tem-se:

1
Sy = 75— [ AoV gR+ / Ao/ gL (6, B,0). (4.20)

A lagrangeana padrao é tomada simplesmente por

ﬁ:%—va (4.30)

com V(¢) sendo o potencial do campo escalar. Com isso, a equagdo de movimento
de ¢ é (TSUJIKAWA, 2013)

$+3H¢+V, =0, (4.31)

com Vy = dV(¢)/d.
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No Capitulo 9, serd apresentado um modelo em que as Equagoes (4.29)-(4.31) sao
generalizadas para o caso de dois campos escalares. Apresentado o modelo, suas

solucoes cosmoldgicas sao reportadas e interpretadas fisicamente.
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5 PROVANDO ESTRELAS DE QUARKS COM DETECTORES DE
ONDAS GRAVITACIONAIS AVANCADOS

“A tarefa ndo € tanto ver aquilo que ninguém viu, mas pensar o que

ninguém ainda pensou sobre aquilo que todo mundo vé.”

(Arthur Schopenhauer)

Quando estudando OGs emitidas por um SB compacto, uma importante e irresoluta
questao surge. (ABBOTT, 2008) e (ABADIE, 2012) analisaram os GRBs 070201 e
051103, respectivamente, a partir de dados do LIGO e nao encontraram evidéncia
de sinal de OG. Uma vez que acredita-se que tais GRBs estavam dentro do horizonte
que o LIGO poderia observar para este tipo de sistema, isso implica que SBs EN-EN

ou EN-BN podem ser excluidos como progenitores plausiveis destes eventos!.

Abaixo, iremos discursar sobre a possibilidade de SBs EN-EQ serem os progenitores

dos eventos acima mencionados.
5.1 O estado fundamental da matéria

A matéria hadronica (barions e mésons) é composta por quarks. Existem seis
sabores (ou tipos) de quarks. Sao eles: up(u), down(d), top(t), bottom(b), strange(s)
e charm(c). Os bérions sdo compostos por trés quarks e sdo responsaveis pela maior
parte da massa da matéria visivel do universo. Como exemplo, podemos citar os
protons, constituidos de dois quarks up e um down e os néutrons, constituidos de

dois quarks down e um up.

Os barions interagem por meio da forca nuclear forte e cada barion tem uma
antiparticula correspondente, denominada antibdrion, cujos constituintes sao os
correspondentes antiquarks. Por exemplo, o antipréton é constituido por dois

antiquarks up e um antiquark down.

Ja os mésons sao compostos por um quark e um antiquark, que implica em sua
instabilidade. Com uma massa de ~ 966 vezes a massa do elétron, o méson K, com

carga positiva ou negativa, diferencia-se dos demais por decair (sob influéncia da

Do Capitulo 2, lembre-se que SBs EN-EN e EN-BN sio os principais candidatos a sistemas
progenitores de SGRBs, caso dos GRBs 070201 e 051103 acima mencionados.
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forga nuclear fraca) muito mais lentamente (seu tempo de meia-vida é de ~ 107%s).

Note que o fato dessas particulas serem mais estaveis do que suas massas,
em principio, permitiriam, foi considerado como “estranho”. Em 1953, Murray
Gell-Mann sugeriu que particulas “estranhas” fossem identificadas por um novo
nimero quantico, que batizou de “estranheza” e postulou que tal nimero deveria
ser conservado nas interagoes fortes mas nao nas interacoes fracas. Assim, a
caracteristica “estranheza’” seria uma propriedade a ser conservada quando particulas
estranhas participam de interacgoes fortes. De fato, foi proposto que a lentidao no
decaimento do méson K seria uma consequencia de tal particula ser composta por
um antiquark “estranho” (por exemplo, o K+ é composto por um quark u e um

antiquark s).

Segundo o Modelo de Sacola do MIT (Massachusetts Institute of Technology)
(CHODOS, 1974), amontoados de quarks strange, up e down - conhecidos como
strangelets - podem representar o estado fundamental da matéria ao invés de Fed
(BODMER, 1971). Matéria com aproximadamente a mesma quantidade de quarks up,
down e strange deve possuir menos energia que um nucleo atomico com o mesmo

nimero barionico, sendo assim, mais estavel.

Este possivel estado fundamental da matéria deve ser encontrado na natureza,
sob condigoes de alta temperatura e/ou densidade. Um ambiente com essas
caracteristicas é encontrato, por exemplo, no interior de ENs, que podem assim

conter uma quantia significativa de ME em seu interior.

A existéncia de ME pode implicar em intimeras consequéncias para a Fisica e
Astrofisica, portanto, testar algumas destas consequéncias deve confirmar se ME
realmente existe (MADSEN, 1999).

5.2 A producgao astrofisica de strangelets

Strangelets sao objetos com massas variando desde poucas dezenas em numero
barionico até A ~ 2 x 1057 (MACHADO, 2008). Sua relagao carga-massa seria muito
menor do que aquela verificada para nucleos ordinédrios, mas os valores absolutos
de sua carga atomica podem ser muito maiores. Processos tais como coalescéncia
de SBENs e até mesmo supernovas resultantes do colapso gravitacional de estrelas
massivas podem ejetar strangelets no meio interestelar. Estes mecanismos de injecao

propostos levam a uma abundancia mensurdvel em meio aos raios césmicos. De fato,
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alguns experimentos julgam ter detectado possiveis componentes exéticos (SAITO,
1990) ainda que a partir de dados discutiveis. Note que strangelets podem também

ser extraidas das superficies de pulsares? (CHENG K.S.; USOV, 2006).

Note também que se ME for realmente o estado fundamental da matéria barionica,
entao as galaxias devem estar contaminadas com strangelets, que dependendo de
suas energias, podem converter ENs em EQs (MADSEN, 1999). Assim, todas as ENs

seriam convertidas em algum periodo de sua existéncia em EQs.
5.3 A taxa de eventos de sistemas binarios

Como foi acima mencionado, a maior parte das ENs tem massa ~ 1,3 — 1,4M.
Desse modo, vamos investigar o sinal de OG de um SB EN-EQ com massas
mey = mp = 1,3Mg e mgg = mo = 0,7Mg. Quando analisando o raio dessas
estrelas para diferentes EAE, como a apresentada em (HAENSEL, 1986), pode-
se notar que RF? < RFN de modo que podemos usar, para a ultima o6rbita
estavel desse sistema coalescente, a mesma equacao usada para um SBENS, isto
6, fuoe = 1,5(M/2,8My) " 'kHz (SATHYAPRAKASH, 2001), com M = M(1 + z)
sendo a massa total do SB desviada para o vermelho. Tal procedimento foi realizado
por (REGIMBAU T.; DE FREITAS PACHECO, 2006), mostrando que um SBENs pode
alcangar frequéncias ~ 1,5kH z. Assumindo-se p = 8 e levando-se em consideracgao
as Eqs.(2.9) e (2.10) para Sy (f), obtemos d¢/1¢° = 145Mpc e d¥T = 2,5Gpc a partir
da Eq.(2.11).

Com o conhecimento da distancia de luminosidade do SB EN-EQ em ambos
detectores, podemos estimar a taxa eventos/ano N para esses sistemas. Em
(CORVINO, 2012), é apresentado um método para obter-se N a partir da taxa
de coalescéncia Galactica R do sistema e do volume detectdavel Vp da fonte. De
(KALOGERA, 2004; BELCZYNSKI, 2008; ABADIE, 2010), REN=EN ~ 10~%ano™1,
enquanto de (BAUSWEIN, 2009), RFC=FC ~ 107 — 10~*ano~!. Deste modo, uma
vez que REN=EN ~ 10REN-BN " que por sua vez é ~ 10RPN=BN (ABADIE, 2010),
é conservadoramente plausivel assumir que o valor de RFVN=FQ estd entre REN-EN
e REQ—EQ, que concorda com o fato destes eventos serem suficientemente raros
de modo a ainda nao terem sido detectados. Note que (BELCZYNSKI K.; BULIK,
2002) mostraram, a partir do método de sintese de populagoes, que se EQs de fato

existem, sua populagao pode ser tao grande quanto a populacao de BNs. Entao,

2Estrelas de néutrons cujo eixo magnético estd desalinhado com relagio ao eixo de rotacao.
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podemos também tomar REN-BN ~ REN-EQ < 1075ano~!. Portanto tomando-se
REN-EQ — 107%ano 1, podemos calcular a taxa evento/ano para estes sistemas a
partir de (CORVINO, 2012):

1
N = 11 1
Vp x 0,0 6X2,263XR7 (5.1)
com Vp = (4/3)7d?. O fator numérico 0,0116 é uma estimativa da densidade

numérica local de galdxias equivalentes & Via Lactea em Mpc™3 (KOPPARAPU, 2008)
e o fator 1/2,26% ¢ necessdrio para ratear as fontes sobre posi¢ao no céu e orientagao.
Entao, da Eq.(5.1) e dos valores da distancia de luminosidade para ambos detectores,

encontramos N0 ~ () 13eventos/ano e NET ~ T00eventos/ano.
5.4 A incerteza na massa dos sistemas binarios

Para garantir que temos EQs nos SBs concernentes, ¢ fundamental o calculo das
incertezas nas massas das estrelas. Um valioso método para tal é o método da
MF (VALLISNERI, 2008). Tal método é usado rotineiramente na literatura para
caracterizar estimativas de parametros de OG, e assim, podemos a partir de sua
aplicagao, derivar as incertezas nos parametros de sinais emitidos por SBs. No espaco

de Fourier, pode-se escrever a amplitude de OG h a partir das Eqs.(2.39)-(2.40).

No entanto, no presente e no préximo capitulo, utilizaremos, para a funcao ¥ (f) s
seguinte relagdo(CUTLER C.; FLANAGAN, 1994; POISSON E.; WILL, 1995):

3
¢(f):27rftc_¢c_%+T8v52aj’Uj, (52)
=0

com v = (WM f )1/ 3 sendo o parametro de expansao PN, que tomamos até a primeira
ordem (j =2), g =1, a9 =0 e ay = (20/9)(743/336 + 11n/4). Portanto, em (5.2)
incluimos um termo de correcao PN que a baixas frequéncias, apresenta maiores
efeitos. Note que estamos empregando v = (7 M f)'/3 ao invés de (M /r)'/? como
parametro de expansao PN. Essa mudanca de variaveis é vantajosa uma vez que a
frequéncia da OG é medida diretamente a partir do sinal de OG, diferentemente do

raio da 4rbita r.

Das Egs.(2.39)-(5.2), o sinal de OG de um SB coalescente depende de A, t., ¢,

M e n. No entanto, é conveniente que calculemos e interpretemos a MF em termos

42



% ~
dos parametros adimensionais © = InA, fot., ¢.,InM e Ilnn, com f; sendo uma
- s
frequéncia fiducial. A MF é obtida a partir da derivagao de h(f) com respeito a ©,

isto é:

df. (5.3)

o [T e (f) + ha ()R ()
[y =2
0 Su(f)
Na equacao acima, iza( f), com a sendo identificado por cada um dos cinco parametros
. .. = . = .
O, representam derivacgoes parciais de h(f) com respeito a ©, que assumindo

Ay = 4/3(743/336 + 11n/4) e Ay = 743/168 — 331/4, sio

hina = h(f), (5.4)

gt = QWi%ﬁ(f), (5.5)

hg. = —ih(f), (5.6)

Bt = _%<”M £7B + A?)h(f), (5.7)
i = — o (TMF) > AR (), (5.8)

e ﬁ;( f) s@o os complexos conjugados das derivagoes. Note que a dependéncia

da Eq.(5.3) com Sy(f) (Egs.(2.9)-(2.10)) mostra que a MF e posteriormente as

incertezas nas massas das estrelas dependem da sensibilidade do detector de OG.
: . - . . =

A incerteza nos parametros ©', com ¢ assumindo os valores de ©, é dada por

V{((ABH)?) = VYi e B = I'! é a Matriz de Fisher Covariante (MFC), dada

simplesmente pela matriz inversa da MF. O desenvolvimento de (5.3) leva-nos a

(64 0 0 0 0
0 1229,98 —201,081  —670191 —7044, 13
0 —201,081 64 449333 3781, 54 (5.9)
0 —670191 449333  6,19011 x 10° 4,23617 x 107

| 0 —7044,13 3781,54 4,23617 x 107 309608

alLIGO __
Fab —
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[0,015625 0 0 0 0
0 0,00597515 0,0635032  6,51863 x 1076 —0,00153158
0 0, 0635032 0,840146 0, 0000978275 —0,0222018
0 6,51863 x 107 0,0000978275 1,45817 x 107® —3,04168 x 10~°
0 —0,00153158  —0,0222018 —3,04168 x 107 0,00065573

aLIGO __
Eab -

(5.10)
para o aLLIGO e
[64 0 0 0 0 1
0 4056, 11 —362,306 —1,65821 x 105  —15144,9
el = 1o —362, 306 64 800965 4882, 56
0 —1,65821 x 105 800965  9,53807 x 10 2,10044 x 10®
0 —15144,9 4882,56  2,10044 x 108 723976
(5.11)
€
[0,015625 0 0 0 0 ]
0 0,000770482  0,00811107  8,37729 x 1078 —0, 0000628887
NET — 0 0,00811107 0,135216 1,7725 x 1076 —0, 00125648
0 8,377290 x 1078 11,7725 x 1076 5,40611 x 10~ —2,58859 x 108
0 —0,0000628887 —0,00125648 —2,58859 x 10~ 0,0000160497 |

(5.12)
para o ET. Seguindo (CUTLER C.; FLANAGAN, 1994), escrevemos as incertezas em

mi € Mg COIO:

s = [ M= o1
Amy = £ {%} 2, (5.14)

com p = nM. Portanto, podemos garantir que os valores de m; e my encontram-se
nos intervalos 1,228 M, < m; < 1,366 Mg e 0,670 My < my < 0,737 Mg, para o
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detector aLIGO, e 1,272M, < my < 1,327Mg e 0,687 Mg < my < 0,714 M, para
o detector ET.

Note que, além do intervalo de valores que as massas das estrelas podem alcancar, a
amplitude do sinal de OG de SBs contendo EQs apresenta algumas propriedades que
distinguem tal sinal do emitido por SBs EN-EN, como mencionado por (BAUSWEIN,
2010). Comparando o sinal de OG de tais SBs, percebe-se que as frequéncias
maximas atingidas durante a fase de inspiralacao sao maiores para SBs com EQs.
Os valores mais baixos obtidos para SBs EN-EN sao razoaveis considerando-se a
mais baixa compactacao das estrelas iniciais comparadas as EQs. A amplitude da
OG logo depois da fusao é maior quando EQs estao presentes, além disso, o sinal

ringdown® apds a fusido decai mais rapidamente para tais sistemas.

Em particular, mostramos a partir da computacao das Eqgs.(5.13)-(5.14), que os
detectores aLIGO e ET podem restringir com alta acuracia as massas constituintes
de SBs EN-EQ. No entanto, esses sistemas realmente existem no universo?

Discutiremos esta questao na préxima secao.
5.5 Quais foram os Progenitores de GRB 070201 e GRB 0511037

Como ja ressaltado, os mais provaveis progenitores de sGRBs sao SBs EN-EN ou
SBs EN-BN. No entanto, (ABBOTT, 2008) excluiram tais sistemas com massas nos
intervalos My < m; < 3Mg e Mgy < mo < 40M; com mais de 99% de confianga
para o progenitor do GRB 070201, enquanto (ABADIE, 2012) excluiram um SB EN-
BN coalescente com mais de 99% de confianca para GRB 051103. Ambos trabalhos
mostram uma deficiéncia em restringir os possiveis progenitores de GRB uma vez
que nenhum sinal de OG foi detectado. Como possivel explicacao para essas nao-
detecccoes, os autores argumentam que uma vez que até 15% dos sGRBs de fato
podem ser flares gigantes de soft gamma repeaters* (SGRs), essas fontes podem ser,
na verdade, tais flares. De fato, essa possibilidade foi apresentada em (FREDERIKS,
2007; MAZETS, 2008; OFEK, 2008; HURLEY, 2010). Além do mais, a sensibilidade
de um detector de OG no caso de SBs compactos depende da inclinacao do plano

orbital com relagao a linha de visada e da localizacao da fonte no céu.

No entanto, se considerarmos que ambos eventos foram devidos a SGRs

extragaldcticos, o pico de luminosidade dessas fontes seria > 10*7ergs=! (CHAPMAN

3Vide Capitulo 2.
4Objetos que emitem repetidamente flashes de raios-gamma a baixas energias.
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R.; PRIDDEY, 2009). Por outro lado, considerando-se os mais comuns bursts de
curta duracido de SGRs, as luminosidades sdo tipicamente < 10%*ergs—!. Além
disso, (CHAPMAN R.; PRIDDEY, 2009) estimam que a taxa de flares com pico

1 ¢ baixissima. Adotando-se sua taxa de flares, a

de luminosidade > 10%7ergs~
probabilidade de observar-se tais flares dentro de um raio de 5Mpc durante os 17
anos de operacao do IPN3 é de ~ 1%. Note que uma alternativa para explicar-se a
ausencia de sinal de OG desses GRBs surge se considerarmos que ao menos uma das
estrelas do SB é uma EQ com massa M < 0,7M. Além disso, durante o processo de
coalescéncia, mas antes da imersao final, ME das EQs pode ser acretada pelas ENs.
Uma vez que ha uma semente de ME dentro de uma EN, essa semente estranha ira
absorver néutrons, prétons e hiperons (se estes estiverem presentes na EN), liberando
seus quarks constituintes. A conversao de toda a EN vai ocorrer num intervalo de
tempo muito curto, tipicamente 1ms — 1s, através de um modo de detonagao muito

similar ao observado nos GRBs (HORVATH J.E.; BENVENUTO, 1988).

Em termos da emissao eletromagnética para o GRB 070201, os valores da fluéncia (ou
fluxo integrado) e do fluxo de pico correspondem a uma vazao de energia isotrépica
de ~ 10%erg e um pico de luminosidade de ~ 10*"ergs—! se a fonte do GRB 070201
estd situada em M31 a D = 780kpc. Retornando ao SB EN-EQ concernente, ele
pode atingir frequéncias significativamente mais altas que a de um SBENs. Em
particular, o SB EN-EQ nao seria detectado pelo LIGO inicial usando a técnica

> 1 é tal que cost < 0,80

de matched filtering, apenas se o angulo de inclinagao
para GRB 051103 e cost < 0,20 para GRB 070201. Se consideramos uma EQ com
0,07Mg, entao GRB 051103 e GRB 070201 nao seriam detectados mesmo quando
cost = 1. Portanto, ndo haveria detecgdo. Recentemente, (ARUN K.G.; TAGOSHI,
2014) apresentaram um método que pode medir o angulo de inclina¢gdo com uma
acuracia de ~ 5,1° para um SBENs a 200M pc se a direcao da fonte e o redshift sao
conhecidos eletromagneticamente. Este método pode ser configurado numa forma
eficaz de estudar-se SBs compactos (como por exemplo, EN-EN, EN-BN, EN-EQ),

EQ-EQ) na era de detectores de OG avangados.

E importante mencionar que a técnica matched filtering combina a definicao da SR
com uma funcao de normalizacao do template 0. Entao, é definida uma distancia
efetiva para um dado gatilho como D.; = 03,/p. Neste caso, D, esté relacionada a

distancia da fonte D, o angulo de inclinacao ¢ e os padroes da antena®. Em particular,

50 angulo entre o plano orbital e o vetor que conecta a origem do detector & origem da fonte.
60s padrdes da antena do detector dio a sensibilidade para as polarizacdes dos sinais de OG.
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alguns dos parametros usados pela equipe do LIGO na andlise de SBs compactos
sao: (i) a massa total é distribuida uniformimente entre 2 e ~ 35 — 40M; (ii) a
razao de massa ¢ = my/my é distribuida uniformimente entre 1 e o valor maximo
tal que mq, mgy > 1My. Se tomamos um SB composto por duas estrelas com 1M,
entao o nimero total de ciclos de OG na banda do LIGO inicial seria ~ 2,9 x 10°.

Tal quantidade é calculada a partir da seguinte integragao

fm(l:
N = Nt (f)dInf, (5.15)
fmn

sendo que o nimero instantaneo de ciclos de OG é definido por

2

Nowa$) = -5 = f7 (5.16)
Em (5.16), ¢ é definido a partir do andlogo da Eq.(2.39) para o dominio temporal.
Além disso, f é calculado a partir da Eq.(5.2). Por outro lado, para o caso limite de
my —mg = 1,3 —0,7Mg, temos ~ 3,2 x 10° ciclos dentro da banda dos detectores
LIGO. Essa diferenca no nimero total de ciclos de OG pode reduzir a eficiéncia
do modelo quando usa-se a técnica matched filtering. Entao, um teste consistente
possivel pode surgir da re-analise dos sinais detectados pelo LIGO para GRB 070201
e GRB 051103 considerando-se alguns possiveis casos envolvendo EQs. Isto é, por
exemplo, a equipe do LIGO poderia usar a distribuicao de massa total entre 1,3 e

~ 2M, que corresponde a massa da EQ no intervalo ~ 0,07 — 0, 7M.
5.6 Justificativa para a escolha da massa das estrelas de quarks

Abaixo, descreveremos a razao pela qual assumimos my = 0,7M; para o limite

superior da massa da EQ (Secao 5.3).

Pode ser 1til mencionar que considerando-se uma deteccao direta de OGs, seria
improvavel que a frequéncia orbital méaxima de SBs EN-EN (m; = 1,3M, e
me = 0,7Mg) pudesse exceder o limite ~ 500Hz. Isto é devido as altas forcas
de maré agindo em tal SB. No caso de um SB constituido de uma EN com massa
~ 1,3Ms e uma EQ com massa 0,7My (cujo raio é ~ 7,8km se considerarmos
B = 100MeV fm™3) é provavel que o sistema EN-EQ atinja uma frequéncia maxima
maior que aquela atingida por SBENs. Isto acontece porque as OGs emitidas durante

esses eventos sao primariamente governadas pela compacidade M /R de cada estrela.
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Entao, um SB EN-EQ (com massas m; ~ 1,3Mg e my S 0,7M) pode facilmente

superar a barreira de ~ 1,5kH z.

Além disso, a energia gravitacional liberada pela fusao de uma EN com uma EQ
pode atingir £ ~ 10%3erg se considerarmos B = 100MeV fm 3. Se antes da imersao
final a EN acretar ME da EQ companheira, a conversao EN—EQ pode liberar
Em ~ 10%erg (BOMBACI L; DATA, 2000), quantidade suficiente para energizar
fontes de GRB a distancias cosmolégicas. Finalmente, uma EQ pode ter uma crosta
barionica fina, como discutido, por exemplo, por (HUANG Y.F.; LU, 1997), com uma
massa tipica de ~ 107°M,. Nesse caso, devido ao fato da quantidade de bérions
contaminando a fireball nao poder exceder a massa dessa crosta fina, poderiamos ter,
para esses sistemas, uma fireball com altos fatores relativisticos quando comparada

a um SBEN com a mesma massa total.

Pode ser proveitoso enfatizar também que a estrela menos massiva em questao pouco
provavelmente seria uma AB. Uma vez que o raio de uma AB é muito maior que seu
raio de Schwarzschild, a tltima orbita estavel de um SB contendo uma AB ¢ atingida
quando as estrelas se tocam. Uma vez que o raio de uma EN é negligivel quando
comparado ao raio de uma AB (~ 10%km), a frequéncia de tltima 6rbita estavel de
um SB EN-AB depende do inverso do raio da AB apenas. Portanto, é improvavel
ter-se fue > 1Hz em SBs contendo uma AB (veja, por exemplo, (ROSADO, 2011)).
Entao, quando trabalhamos com um SB composto de ao menos uma AB, espera-
se ter a frequéncia de ultima oOrbita estavel amplamente diferente daquela obtida
em nosso caso. De (RODRIGUES, 2011), pode-se ver que para diferentes valores dos
parametros de EAE, Rgg < 10km para mgg = 0,7Mg, de modo que os efeitos de
maré em tal estrela seriam consideravelmente mais baixos do que em uma AB. Deste
modo, a Eq.(2.11) define de forma bem sucedida a tltima 6rbita estavel do SB em

questao.

Deixe-nos ressaltar também que a procura por MACHOs (Massive Compact Halo
Objects) mostrou que ~ 20% do halo Galactico é povoado por objetos compactos
com massas no intervalo 0,15 — 0,9M (ET AL., 2000). Um resultado similar foi
obtido por (NOVATI, 2005), que concluiram que a massa média dos MACHOs esta
no intervalo 0,5 — 1M;. Note que uma porcao nao-desprezivel desses objetos nao
podem ser ABs uma vez que isso implicaria uma alta luminosidade para o halo. Deste
modo, ao menos uma certa fracao desses objetos do halo podem ser, por exemplo,

EQs. Consideremos uma fungao de massa padrao: ¢(m) oc m~®. Para os valores de
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a, referenciamos (HAN C.; GOULD, 1996; BESLA G.; HERNQUIST, 2013), entre outros,
que determinaram « ~ 1,3 — 2,35 para MACHOs no intervalo 0,075 — 1M,. Dada
essa gama de valores para «, a fracao de objetos compactos de baixa massa no
halo da Via Lactea, com massa proxima a 0,7M, é ~ 0,25 — 0,60%. Uma parte
substancial desses MACHOs pode ser, de fato, EQs com m ~ 0,7Ms. Apesar de
termos utilizado o halo da Via Léactea para a estimativa, é provavel que objetos
compactos com massa < 0,7Mg, como EQs, também existam no bojo e no disco da

Galaxia, bem como em outras galéxias.

Considerando os detectores avangados e, em particular, do cdlculo da Eq.(5.1),
espera-se ~ 2 eventos de coalescéncia de sistemas EN-EQ a serem detectados pelo
ET por dia. Uma vez que o mesmo estiver operando, se essa taxa de eventos nao for
satisfeita, pode-se inferir que a taxa de fusio Galdctica RFN =P < 10~%ano~!. No

que concerne ao aLIGO, é esperado uma coalescéncia EN-EQ a cada ~ 8anos.

A possibilidade da existéncia de ME no universo ainda é uma questao em aberto.
Apesar da resposta para essa questao dificilmente vir de experimentos em laboratério
devido ao fato de quarks nao serem observados como particulas individuais, entre
outras razoes, os detectores de OG podem trazer evidéncias para a existéncia de EQs
e consequentemente confirmarem o estado fundamental absoluto da matéria como
sendo o estado da ME.
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6 VINCULANDO A TENSAO NA BRANA NA COSMOLOGIA DE
RANDALL-SUNDRUM ATRAVES DE ONDAS GRAVITACIONAIS
EMITIDAS POR SISTEMAS BINARIOS DE ESTRELAS DE
NEUTRONS

No capitulo anterior discutimos uma forma de diferenciar ENs de EQs e propusémos
que os GRB 070201 e GRB 051103 podem ter sido gerados por EQs, dada a
incapacidade do LIGO de identificar a assinatura em OGs destes sistemas, que, em
principio, estariam dentro do raio de visibilidade do detector. No presente capitulo
estudaremos SBENs como “sirenes padrao” e mostraremos que tais sistemas podem

ser utilizados para impor vinculos sobre a tensao da brana na cosmologia derivada

do modelo de RS.
6.1 Sistemas binarios de estrelas de néutrons como sirenes padrao

Note que da Eq.(2.39), h(t) é diretamente dependente da massa chirp e inversamente
proporcional a distancia de luminosidade da fonte. Portanto, em posse de um
bom modelamento do sinal recebido de uma fonte inspiral, havera precisao na
determinagao da massa chirp e do fator ¥ (f) para o SB e logo, obtengao do valor para
a distancia de luminosidade D. Se tivermos informacoes sobre a galdxia hospedeira
do SB, como seu redshift, pode-se a partir de entao construir um diagrama de “sirenes
padrao” de forma semelhante ao que se constréi com as velas padronizaveis obtidas
a partir de Supernovas la. O trago mais marcante destes dois indicadores é a ordem
de grandeza dos erros envolvidos, que sao muito menores para as sirenes padrao
(DALAL, 2006). Uma outra vantagem das sirenes padrao é que sua fisica subjacente
é bem entendida. A radiacao emitida durante a fase inspiral (de maneira oposta
a fase de fus@o) é bem descrita usando expansées PNs da RG. Por outro lado,
uma desvantagem das sirenes padrao é que apesar das formas de OG poderem
trazer informacao sobre a distancia até a fonte, estas nao contém informagao
sobre seu redshift. Assim, para ser proveitosa como uma vela padrao, uma medida
independente do redshift da fonte é crucial. Isto pode ser determinado através da
observagao de uma contrapartida eletromagnética, como a galdxia hospedeira da

fonte, como mencionado acima.
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6.2 Uma inovadora abordagem para sistemas binarios de estrelas de

néutrons

Como acima mencionado, acredita-se que SGRBs sejam causados pela fusao de dois
objetos compactos, como ENs. A diminui¢ao do periodo orbital causada pela emissao

de OGs faz o sistema eventualmente colapsar, originando um burst de raios-gamma
e OGs.

Emissao eletromagnética de GRBs provém informacoes indiretas sobre seus

progenitores, que podem ser provadas diretamente pelas OGs emitidas.

Consideremos um SBENs com m; = my = 1,4M! e calculemos para tal, a distancia
de luminosidade prevista pelo ET a partir das Eqs.(2.10)-(2.11). Tal procedimento
resulta em df7 = 3,947Gpc quando assumimos ¢ = 8 para SR. Podemos usar o
método apresentado em (PEN, 1999), para estimar o redshift referente a tal valor
da distancia de luminosidade. Este consiste em escrever a distancia de luminosidade

CcOomo

142’

dy = 1;2 {n(l,Qm)—n( ! Qm)] (6.1)

com

Nz, Q) = 2V's3 + 1[(142)*—0, 15405(1+2)340, 43045% (14-2)2+0, 190975 (1+2)+0, 06694 15*] /8
(6.2)

s = : (6.3)

Se, para o valor de €2, utilizarmos o que é retirado de recentes observacoes do WMAP
((BENNETT, 2013)), i.e., ©,, = 0,279, obtemos para d¥T, o redshift z = 0,68, que
encontra-se no regime cosmolégico, de modo que tais SBs podem ser utilizados para

vincular-se parametros da cosmologia de branas se proverem uma boa estatistica.

Para verificar tal condi¢ao, podemos calcular a taxa eventos/ano para esses sistemas.
Na Secao 5.3, vimos que a taxa de coalescéncia de SBENs para o universo local

¢ REN-EN  107%ano~!. Utilizando-se da Eq.(5.1), encontramos NEN-EN

Lembre-se que de (LATTIMER, 2012), a maioria das ENs tem massa entre 1,3 — 1,4Mg,.
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2,5 x 10°eventos/ano, que faz com que tais SBENs coalescentes sejam importantes
fontes de OGs.

Uma vez que tais SBs provém uma boa estatistica, iremos computar as incertezas
associadas as medidas de um conjunto de parametros relacionados ao sinal de OG por
eles emitidos. As incertezas nos parametros irao vincular a cosmologia do modelo RS.
O formalismo da MF apresentado na Se¢ao 5.4 permite-nos derivar tais incertezas.
Desenvolvendo a MF (5.3) para o SBENs concernente, levando em conta a densidade

espectral de ruido do ET, escrevemos a MFC

[0,015625 0 0 0 0

0 0, 000922 0,009551  4,46819 x 10~ —0, 000206

0 0, 009552 0, 148859 0,000008 —0, 003809

0 4,46819 x 10°7  0,000008  1,15926 x 1072 —3,46108 x 107
0

—0,000206  —0,003809 —3,46108 x 1077 0,000133
(6.4)

e dela, obtemos as incertezas nos parametros de OG, que serao usados para vincular

ET __
2OLb -

a cosmologia de branas. Podemos ver que tomando-se ¢« = b = 1 na Eq.(5.3), o
elemento correspondente da MF é p. Deste modo, a incerteza correlacionada a o
é tomada do termo a = b = 1 de (6.4), ou seja, L = 0,015625. Uma vez que
VI = o, = 0,125, temos Ap = po, = 1. Isso implica que a SR esta no intervalo
7 < o < 9. Note que espera-se que os termos 24 e 3% também interfiram no
intervalo de valores que dj pode assumir. No entanto, de (6.4), esses valores sao

infimos quando comparados a X', que faz com que a incerteza em ¢ domine.

6.3 Vinculando o paradmetro de densidade de tensao na brana a partir

da propagacao de erros

Vimos que a distancia de luminosidade predita pelo modelo RS2 é dada pela
Eq.(4.23). O termo de radiagdo escura em (4.23) pode ser negligenciado para o
redshift das fontes com as quais estamos trabalhando (z ~ 0,7) (SAHNI V.; SHTANOV,
2003). As outras quantidades na Eq.(4.23), em termos do redshift, sao:

acpm  (1+2) /z (1+2)7%72
dL - HD 0 [QA<1_‘_Z)73+Qm]1/2dZ7 (65)
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1 z 1 3/2
5= 1t2) / (1+2) dz. (6.6)
2Hy Jo [Qa(1+42)73 +Q,,]3/2
E importante, aqui, salientar que se vivermos num universo como o descrito no
modelo RS2, a distancia de luminosidade de um SBENS predita pela Eq.(2.11) deve
concordar com a obtida via Eq.(4.23), uma vez que a tltima apresenta contribuigoes

do modelo ACDM e da cosmologia de branas.

Para integrarmos as Eqs.(6.5)-(6.6), devemos ter bem estabelecidos os valores de
Qp, Qe Hy. Estes s@o retirados dos tltimos resultados do WMAP ( Wilkinson
Mapping Anisotropy Probe). De (BENNETT, 2013), tem-se 2, = 0,721 £+ 0,025,
O, =0,2794+0,025 e Hy = 70,0 & 2, 2kms™ Mpc!.

Pretendemos obter um limite maximo para €2, a partir da seguinte equacao de

propagacao de erros:

2 N (94N
UdzLasz—FUlg:Z( 85 ) O¢, - (6.7)

i=1
Na Equagao (6.7), Ogrs2 = 0 pelas razoes mencionadas acima, o;, ¢ o erro

sistematico provindo dos efeitos de lentes gravitacionais, dado por (NISHIZAWA, 2012)

1_(1+z>—025] : 65)

= 0,066

tg = { 0,25
& = (2,h, Qn, D, Q), € g, 580 0s erros em §; tal que: assumimos o, = 0, 003 (LIMA
M.; HU, 2007); para £23.4, 0s erros sao retirados dos dados do WMAP apresentados

acima; e og, provera o valor maximo que €2, pode assumir.

Agora, computemos a Eq.(6.7). Da anédlise da MF, vemos que a contribuigao de
ogrs2 = 0,125. Os outros termos em (6.7) dependem diretamente dos valores de z.
Isolando og, em (6.7), obtemos Q) < 0,037. Tal valor é consistente com valores
encontrados na literatura, como €2, = 0,026, que foi obtido a partir de uma
abordagem tedrica que assumia 4Q,Qx = Q2 e Q) = 0,04(DABROWSKI, 2004)
e 2, = 0,02(FAY, 2006), ambos obtidos a partir de analise estatistica.
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Com o alto nuimero de fontes por ano encontrado para o ET, seria possivel obter uma
6tima estatistica. A partir de tal estatistica, também é possivel ter-se uma melhor
estimativa para os progenitores de SGRBs. Se SGRBs sao gerados por SBENs em
fusao, eles podem ser tratados como a contrapartida observacional dessas fontes
de OG acessiveis ao ET2. A deteccao de OG dessas fontes combinada com tal

contrapartida eletromagnética deve, de uma vez por todas, confirmar os progenitores
de SGRBs.

Se no lugar de SBENSs, considera-se SBs com um BN, as perspectivas na vinculacao
da cosmologia de branas nao sao otimistas. (MCWILLIAMS, 2010) vinculou o raio
de curvatura da dimensao extra r. a partir da observacao de SBs EN-BN. As
massas assumidas para o sistema foram 2M; para a EN e TM; para o BN,
implicando, a partir da taxa Galactica de coalescéncia para esses sistemas, em

NEN=EN por um fator 2. No

NEN=BN 1.2 x 10%eventos/ano, que é menor que
entanto, a implicagao dramatica para SBs contendo BNs como objetos para vincular-
se a cosmologia de branas surge de recentes trabalhos de George F.R. Ellis (ELLIS,
2013b; ELLIS, 2013a). Note que, para vincular r., (MCWILLIAMS, 2010) também
considera um SB contendo um BN estelar coalescendo com um BN supermassivo. O
autor argumenta que pode-se vincular 7. a partir da taxa de eventos de tais sistemas
porque ¢ previsto, pelo modelo RS2, que a quantidade de Radiacao Hawking emitida
por BNs é engrandecida, o que diminui seu tempo de vida. A escala de tempo de
evaporacao para um BN estelar é entao calculada e usada para derivar-se a taxa de
eventos e consequentemente r.. Todavia, (ELLIS, 2013b; ELLIS, 2013a) afirma que
BNs astrofisicos nao evaporam. A explanacdo padrao de tal fendmeno (HAWKING
S.W.; PENROSE, 1996) propoe que, num tempo finito, o BN evapora completamente
devido a emissdo de Radiagdo Hawking. A novidade discutida por (ELLIS, 2013b;
ELLIS, 2013a) questiona tal explanagao, sugerindo que BNs que formam-se a partir
do estado final de estrelas colapsantes sao eternos. Tal propriedade juntamente com
o que foi abordado no Capitulo 6 faz com que SBENs sejam objetos favoraveis na

vinculacao da cosmologia de branas.

2Como explanado no Capitulo 2.
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7 COSMOLOGIA A PARTIR DO MODELO GRAVITACIONAL DE
KALUZA-KLEIN

“A parte mais importante do progresso € o desejo de progredir.”

(Séneca)

Neste capitulo, apresentamos um modelo cosmoldgico derivado da teoria de KK
(MORAES P.H.R.S; MIRANDA, 2012), identificando a forma funcional do parametro
associado a quinta dimensao, de forma que este reproduza uma solugao que mimetize

os efeitos da CC no escopo da RG.
7.1 Analise da cosmologia a partir do modelo de Kaluza-Klein

Partindo do caso especifico do modelo de KK em que a quinta dimensao é nao-
compactificada e portanto as derivagoes com respeito a ela nao se anulam, a ideia
apresentada em (MORAES P.H.R.S; MIRANDA, 2012) é inserir um termo de quinta
dimensao do tipo-espaco com estrutura o?dl*> em um elemento de linha de FRW
(Eq.(3.15)), sendo o um parametro dependente do tempo. Portanto, o elemento de

linha a ser trabalhado é

ds® = dt* — a(t)?*[dr?® + r*(d6? + sen®0d¢*)] — a(t)*dI>. (7.1)

Seguindo o procedimento de (WESSON, 1999), queremos obter um andlogo da
Eq.(3.16) para o caso 5D a partir da Eq.(7.1), com o intuito de verificar se o
tratamento do universo em 5D pode de algum modo mimetizar os efeitos da CC
no modelo ACDM.

Os componentes diferentes de zero dos simbolos de Christoffel para a métrica (7.1)

Sa0:

a
Loy =T5, =T = pE (7.2)
Qv
| 7.3
04 aa ( )
F(1)1 - CLd, (7 4)



1Y, = aar?,
1
Loy = —r,
3 cosl
B sent’

9, = aar’sen’d,

[, = —rsen’d,
I3, = —rsenfcos,

O tensor de Ricci tem como componentes diferentes de zero:

a
Rop = —3———
a o

Ryy = aii + 2a2 + aa2,
(6%

. ) L
Ryy = r2ad + 2r?a® + r’aa—,
Q@

. . L
Rss = r?sen®fai + 26° + aa—
Q

. a .
Ry = av + 350404,

que resultam num escalar de Ricci da forma

a o a ao

R:_Ge_ﬂ_ﬁ(ﬂ) _ghe

Com isso, os componentes nao-nulos do tensor de Einstein em G 45 = 0 sao:

LN\ 2
Gg:3<9> jad
a a
a\’ a o«
Gy =2—+ <—> +2-—+ —,
a a (0]
Gs =G =Gy,

(7.13)
(7.14)
(7.15)
(7.16)

(7.17)

(7.18)

(7.19)

(7.20)

(7.21)



. 2 .
Gi=3 (g) +32, (7.22)

a

Como dito anteriormente, a matéria em 4D, no modelo de KK, surge como uma
manifestagdo geométrica do espago-tempo vazio em 5D. Assim, as Eqs. (7.19)-(7.22)
para o vacuo devem conter informagcoes de matéria em seus termos. Em 4D, sabemos

que vigora a Eq.(1.1). Como em 5D, G4p = 0, podemos re-escrever (1.1) como:

Gab — GAB = 87TTab. (723)

Os termos (00) do lado esquerdo de (7.23) s@o respectivamente

Go=3 (3)2 (7.24)

. 2 ..
GO =3 <9> +322, (7.25)

a a

Substituindo (7.24) e (7.25) em (7.23), temos:

B (7.26)

A pergunta que vem imediatamente é: qual é a forma funcional de «(t), associada a
dimensao extra, em (7.26)7 Para responder a essa pergunta, um toy-model pode ser
obtido igualando-se (7.26) a (3.16), o que significa dizer que a(t) deve mimetizar os

efeitos da CC. Com isso, podemos escrever

_gtt g (9)2 — A (7.27)

Logo, temos

a__a. (7.28)

que nos leva a

—=-—+ —SH(t)dt‘ (7.29)
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Note que

da a 1da
“ dt - a (a) a dt

Como o redshift relaciona-se com o fator de escala do universo a partir de (3.21),

(7.30)

temos

= _ 31
a 1+2 (7.31)
Dessa forma,
1 dz dt 1
= — — —_— = 7.32
(2) 1+zdt iz (14 2)H(z) (7:32)
Substituindo-se (7.31) e (7.32) em (7.29), tem-se:
da dz A
— = - dz. 7.33
a 14z 3(1+2)?2H(2) : (7.33)
Agora, integrando-se (7.33), obtemos:
a * A
In| — ) =In(1 — .34
() =n0+9 - [ s 73

que, lembrando da Eq.(3.22) para H(z), apresenta a seguinte solugao para 2,,, = 0,25
e Qp=0,75:

A T4 4
In (c%) =in(1+2) = 5 [gln(l +2) = gln(=* 432 + 32 + 1)] , (7.35)

donde podemos escrever

A T4 4
o% = (1+ 2)exp {_3—}[3 {gln(l +2) — §ln(z3 +32° + 3z + 1)] } : (7.36)

Veja que para Hy = 7T0kms 'Mpc™ e A ~ 107%°s72 temos A/3HZ ~ 2/3. Com

isso, na Fig.7.1 mostramos a evolugao de o com o redshift.
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Figura 7.1 - Evolugao da fungao a/ag com o redshift.

Na Fig.7.2, apresentamos a evolugao de &/a do modelo de KK. A substitui¢ao desse
resultado na Eq.(7.22) produz uma evolugao da funcao p(t) exatamente igual a

produzida pelo modelo ACDM. Portanto, derivamos da teoria de KK um modelo

+00

0.0x10 T T T
modelo Kaluza—Klein

-5.0x107"° s

-1.0x107" - .
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-3.5¢107" : ' ' '
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z

Figura 7.2 - Evolucao da fungao ¢/« com o redshift.

cosmoldgico do tipo toy-model e mostramos, a partir dele, que o tratamento do

universo como um espaco-tempo de 5D pode mimetizar os efeitos da EE.
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8 COSMOLOGIA A PARTIR DO MODELO DE MATERIA INDUZIDA
APLICADO A TEORIA f(R,T) EM 5D

“N3o € na ciéncia que esta a felicidade, mas na aquisicdo dela.”

(Edgar Allan Poe)

Em (MORAES, 2014), foi desenvolvido um modelo cosmolégico a partir do tratamento
de teorias f(R,T) em 5D. A ideia seria derivar solugbes para p e p a partir da
aplicagao do MMI. Note que o modelo f(R,T') sugere um acoplamento entre matéria
e geometria. Desse modo, é bastante razoavel presumir que uma 6tima interpretagao
de uma gravitagao f(R,T) em 5D surja do MMI de Wesson, uma vez que nesse
modelo, as propriedades de matéria sao obtidas a partir das partes geométricas
extras (que dependem da quinta dimensao) do tensor de Einstein, como descrito na
Secao 4.3.

8.1 As equagoes de campo de Einstein e a aplicacao do Modelo de

Matéria Induzida

Iremos trabalhar com um caso particular do elemento de linha (4.8) tal que:

ds® = dt* — A(t,1)*(dz® + dy* + dz*) — B(t,1)dl*. (8.1)

Note que a porgao quadridimensional usual do elemento de linha acima descreve
um universo homogéneo e isotrépico como o de FRW. O fator de escala A(t,!)
atua igualmente nas direcoes x,y e z. Como mostraremos a seguir, a dependéncia
da Eq.(8.1) em [ nao é transmitida para as solugoes cosmoldgicas do modelo, que
faz com que estas estejam restritas ao universo obervavel. Note também que na
equacao acima, A(t,l) e B(t,l) sao os fatores de escala. Assumimos que o escalar
de expansao, 6 = 0, 75(314/14 + B/B), de tal métrica é proporcional a seu escalar
shear, o = 0,750%), de modo que podemos escrever B(t,l) = A™(t,1), com m # 1
sendo uma constante de integragao (COLLINS, 1980). Desse modo, os correspondentes

componentes nao-nulos do tensor de Einstein sao:
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. 2
3 | A An\? A
0o_ _~ |_ _ - _
GO_AZm T + (m 1)(A) +3(m+1) (A) ) (8.2)
LT A7\ 2 A A\
G2 =G =G, (8.4)
A A A
LA A (AY
Gi=3 — (Z) +Z+(Z> : (8.6)

Note que tomamos A(t,l) = A por efeitos de simplicidade; além disso, nas equagoes

acima, asteriscos denotam derivacoes com respeito a coordenada extra [.

As Eqgs.(8.2)-(8.6) devem ser iguais a zero, uma vez que, como explanado no Capitulo
4, no modelo de KK, G p = 0. Para obter-se as propriedades da matéria a partir
dessas equagoes para o vacuo, aplicamos a elas o MMI, que significa identificar
os elementos que surgem devido a dimensao extra, i.e., nesse caso, aqueles que
carregam a constante m e/ou diferenciagoes com respeito a [, e caracterizé-los como
os responsaveis pelas propriedades de matéria no universo 4D. Veja que, com isso,
as EsC (4.28) da gravitagdo f(R,T) ficam:

_A: +(m—1) (%)2

—2AA —i— 2m—1 < )

3

A2m

+3m <§> = (87 +3X\)p — Ap, (8.7)

m

A2m

+— + m*+m) (%) = —(87+3\)p+Ap, (8.8)

) —(87 4+ 3\)p + Ap. (8.9)

Note que da Eq.(8.5) obtem-se a relagao AA* = mAA*, mas tal relacio nio contribui
para os propositos deste trabalho. Das EsC acima, obtém-se uma equagao diferencial

parcial de segunda ordem para A(t,1) da forma:
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2 . .
W[(m + 1) A2 — AA™] 4+ mAA + (m? + m)A% = 0. (8.10)

Para resolver a Eq.(8.10), usamos o método de separagao de varidveis (MSV)
(BUTKOV, 1968). Assumindo, entdo, A(t,l) = T(t)L(l), com T(t) e L(l) sendo
funcoes restritivamente dependentes de ¢ e [, respectivamente, pode-se escrever duas

equacoes diferenciais ordindrias. Sao elas:

a’T AT\
T ()T () = 11
m o + (m* +m) (dt> C, (8.11)
2 d’L 2 (dL\?
[2mil g2 (m + 1>W (W) =C, (8.12)

com C' sendo a constante de separacao. Para C' = 0, a solugao de (8.10) torna-se

T(iﬁ)mL+2
(ml + Cy)m

com 7(t) = (m + 2)t — Cy, e C1,Cy e C3 sdo constantes arbitrarias.

A(t,l) = Cy (8.13)
8.2 Solucgoes cosmoldgicas

Em posse de (8.13), usamos as Eqs.(8.7)-(8.8) para escrever as solugoes que o modelo

prevé para a densidade de energia e pressao do universo. Elas sao

3 A=2¢y | ma,
= C 8.14
ANy [ ot T<t>2] / S0
3 222 — A2) — Ay mA2
PR [C“ ErECaE T(W] ’ 515

com ¥y = 87+ 3\ e Cy = C;?. Note que apesar de A(t,l) depender de trés
constantes arbitrarias, nao hé necessidade de assumir-se nenhum valor para C3, uma
vez que as quantidades fisicas acima nao dependem dela. Além disso, essas solucoes
nao apresentam nenhuma dependéncia na quinta coordenada, estando restritas,

assim, ao universo observavel.

As Figs. 8.1 e 8.2 abaixo mostram o comportamento de p e p com o tempo para

uma escolha sutil dos valores das constantes do modelo. Elas nos ajudam a melhor
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interpretar as solugdes (8.14)-(8.15).
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Figura 8.1 - Comportamento da densidade do
3,C1=3,C5=0.
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Figura 8.2 - Comportamento da pressao do universo contra o tempo para m

3,01 =3,Co=0.

3,

Das Figs. 8.1 e 8.2, é intuitivo que ambos lim,;_,op e lim;_,op tendem para o infinito,

confirmando a singularidade esperada em t = 0.

Da solugao (8.13), pode-se também derivar importantes parametros cosmolégicos

preditos pelo modelo. O célculo do fator de escala médio a = V4, com V = A3+m

sendo o volume espacial do universo, leva a H
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se a segunda derivacao temporal de a, obtém-se o parametro de desaceleracao
q = —aai/a®> = 2,33. Note que apesar do modelo apresentar ¢ > 0, por conta do

recolapso, ele prediz um universo em expansao acelerada dentro de um intervalo

finito de tempo (NOJIRI S.; ODINTSON, 2003).
A préxima secao é dedicada ao cédlculo de uma solucao que descreve a aceleracao

césmica do universo recente.

8.3 A expansao acelerada do universo

Consideremos nas EsC (8.7)-(8.9) a EAE de um fluido exédtico que faz a expansao do

universo acelerar, i.e., p = —p (como reportado no Capitulo 1). Com isso, a aplicagao

do MSV leva as seguintes equagoes diferenciais de primeira ordem:

om2 —4dm +3 [dL\? d?L
ax _ ¢r_ 1
7 (dl) + ( 2m—0—3)dl2 0, (8.16)
m2—2m [(dT\? d&T
S el - —o. 8.17
T (dt) dt2 (8.17)

As solugoes das Eqs.(8.16)-(8.17), com uma escolha apropriada para os valores das

constantes de integracao, levam ao comportamento da pressao p através do tempo

apresentado na Fig.8.3.

|} FT T ——____l T T T T
I/ff
—0.00002 | 4
||l|l
—0.00004 [ 1
= r |
I|
—0.00006 |- || )
f
—0.00008 [ | ]
0 20 40 60 30 100

Figura 8.3 - Comportamento da pressao do universo contra o tempo para m = 2, \ =

—6,5.
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Note que a substituigdo de w = —1 no lado direito das Egs.(8.7)-(8.9) leva a um
comportamento consistente para p, cujo valor negativo representa a energia quantica
do vacuo no Modelo ACDM. Além disso, o volume espacial do universo obtido a

partir de (8.16)-(8.17) leva a ¢ = —0, 2, em acordo com uma expansao acelerada.
8.4 A aplicagao da condigao cilindrica e a descrigao da era da radiagao

Como foi mencionado no Capitulo 4, para unificar gravitacao e eletromagnetismo,
Kaluza aplicou a condicao cilindrica nas EsC de seu modelo, que consiste em
negligenciar todas derivagoes com respeito a coordenada extra. De fato, fazendo
isso, o tensor energia-momentum obtido a partir das EsC para o vacuo em 5D ¢é
considerado o tensor energia-momentum do eletromagnetismo, definido por TﬁM =
gWFW,F"‘ﬂ/Zl — Fl‘j‘Fya, com o tensor eletromagnético F,, = d,A, — 9, A, e A, éo
potencial eletromagnético. Além disso, (LEON J.P.; WESSON, 1993) mostraram que
a anulacao das derivagoes com respeito a coordenada extra leva a T' = 0, que é o
mesmo que assumir uma EdE p = 3p, i.e.; a descricao de um universo dominado por

radiacao (de fato, descrito por T M),

Note que se consideramos a aplicacao da condicao cilindrica no presente modelo,
recuperamos a teoria padrao de gravitagao, no entanto, em 5D. De fato, (BAFFOU,
2013) mostrou que em 4D as solugdes f(R,T) a altos redshifts tendem a recuperar
o Modelo ACDM, precisamente porque a redshifts muito altos, a radiacdo com
parametro de EdS w = 1/3 domina a dinamica do universo, fazendo com que o

trago do tensor energia-momentum seja nulo.

Pode ser 1itil considerar-se tais propriedades da teoria f(R,T) em 5D. Para isso,
comecamos aplicando a condigao cilindrica as EsC do modelo. Primeiramente, uma
vez que tal aplicacao tende a um trago nulo do tensor energia-momentum, pode-se
escrever a Eq.(4.28) como G4p = 8nT4p. Aplicando-se o MMI, a computacao de

tais EsC, considerando-se p = p/3 resulta em

A(t,1) = [(m + 1)) 77 (8.18)

para uma escolha sutil dos valores das constantes envolvidas. Deve-se notar que a
substituigao da Eq.(8.18) na Eq.(8.1) é inutil para baixos redshifts, uma vez que

nessa era, a escala de comprimento da dimensao extra é desprezivel.
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m—+3
Além disso, da Eq.(8.18), o fator de escala a o t4m+1)?. Das EsF, o fator de escala
de um universo plano dominado pela radiacao é o< t2. Note que m = 0, 28 indica tal
proporcionalidade. Portanto, tal caso particular do modelo pode de fato descrever a

era em que o universo ¢ dominado pela radiacao.

Pode-se perguntar qual seria o resultado se, acima, a condicao cilindrica fosse
abandonada. Em tal cenario, para obter-se a proporcionalidade correta do tempo
no fator de escala a, é requerido que A(t,1) [~2. Diferentemente do que é predito
na Eq.(8.18), tal solucao para A(t,l) nao desaparece para baixos redshifts, o que

torna vantajosa a aplicagao da CC.
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9 COSMOLOGIA DE DOIS CAMPOS ESCALARES A PARTIR DE
MODELOS DE UM CAMPO ACOPLADOS

“Conhecimento ndo ¢é aquilo que vocé sabe, mas o que vocé faz com

aquilo que vocé sabe.”

(Aldous Huxley)

Neste capitulo sera apresentado um procedimento que auxilia a andlise de modelos
cosmoldgicos em que a dinamica do universo é descrita por dois campos escalares
(MORAES P.H.R.S.; SANTOS, 2014). Tal procedimento consiste em reduzir a ordem
das equacoes de movimento dos campos e tem alta relevancia no estudo de solugoes
analiticas em cosmologia. A escolha de trabalhar-se com dois campos ao invés de
um justifica-se a partir da consisténcia cosmoldgica das solugoes obtidas, como serd

mostrado a seguir.

9.1 Fundamentos para o estudo de dois campos escalares em um espacgo-

tempo plano

Na abordagem de dois campos escalares, a acao ¢ dada por

5 / Ner: {—% L L0, 60| dia ©.1)
sendo i = 1,2, ¢1 = ¢(t) e ¢po = x(t). Além disso, em (9.1):

12 -2

_y X
£=2+2 -V, (9.2)

sendo que sao assumidos campos escalares que dependem do tempo apenas e V (¢, x)
representa o potencial desses campos. Analogamente ao caso de um campo (4.31),

as equacoes de movimento dos campos escalares sao:

¢+3HG+Vy=0, (9.3)
X+3HX+V, =0 (9.4)

Consequentemente, a densidade de energia e pressao sao
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q'bQ X2

p=5+t5+ Vi, x), (9.5)
X
p=5+5 - Vo, x), (9.6)

e também podemos determinar as seguintes expressoes para o parametro de Hubble

num espagco-tempo plano:

12 -2
A ()] 9.7)
H=—¢*— x> (9.8)

Com isso, definindo-se H = W (¢, x), obtém-se as equagoes diferenciais de primeira

ordem:

0= —Wy(9,X), (9.9)

X = =Wy(é; x), (9.10)

e o potencial

2 2
V(g x) = gW(qﬁ,x)2 - W¢(§’ X _ WX(?’ )

Essa descri¢ao de dois campos é também nomeada “inflagao hibrida”, como apontado

(9.11)

por Kinney em (KINNEY, 1997), em que uma abordagem baseada no formalismo
de Hamilton-Jacobi foi aplicada. Kinney considerou a equacao de estado do campo
escalar de matéria como quantidade fundamental nas equagoes dinamicas do modelo,

ao invés da taxa de expansao do universo.

Uma técnica bem conhecida para resolver-se analiticamente as expressoes (9.9)-
(9.10) é o método do fator de integracao, que consiste em re-escrever as equagoes

diferenciais de primeira ordem como

_do _ W,

(bx_dx Wy,

(9.12)

Em geral, essa equacgao ¢ nao-linear e sua integracao leva a uma relacao entre os

campos ¢ e x, conhecida como equacao de érbita.
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9.2 O método de extensao

Aqui, serao explanadas as bases da teoria por tras do procedimento de extensao,
seguindo os conceitos apresentados em (BAZEIA, 2013). Comecemos escrevendo o

campo ¢(t) como

¢ = f(X); (9.13)
x=f"9), (9.14)

sendo que a fungao f(x) ¢ invertivel e chamada “fungao de deformagao” (BAZEIA,
2002). Também assumimos que x(¢) é outro modelo de um campo. A defini¢ao prévia

nos leva a

b= fix. (9.15)

que resulta nas seguintes equacoes diferenciais:

¢ = _W¢(¢) = _fox(X)v (9.16)
X = —WX(X)- (9.17)

A dltima relagao pode ser rearranjada como

Ws(x)
by = fr = , 9.18
X X Wx(X) ( )
que tem uma estrutura similar a da Eq.(9.12). A ideia principal do método de

extensao ¢ usar a funcao de deformagao e sua inversa para expressar (9.18) como

ar Wy(x) + aa Wy (0, x) + az Wy(d) + 1 9(x) + c29(, x) + c39(¢)
b Wi (x) + b2 Wy (9, x) + bs Wy () © 179)

com Wy(g) = Wi(x) = We(d,x), Wi(x) = Wi(¢9) = Wy(é,x) e 9(¢) = g(x) =
9(¢, x). Além disso, os vinculos a; +as+az3=1,b1+bs+bs=1ec;+ca+c3=0

¢x:

Sl

devem ser satisfeitos.
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Entao reconhecemos (9.19) como a equagao diferencial de primeira ordem

relacionada a orbita entre os campos ¢ e x.

As fungoes W, e W,,, nesse sistema efetivo, devem obedecer

Wy = Wyg, (9.20)

e da Eq.(9.19), podemos redefinir W, como

Wy = arWy(x) + aaWy(9, x) + azsWy(9) + c19(x) + cag(d, x) + c3g(¢)  (9.21)

e W, como

Wy = leX(X) + b2WX(¢7 X) + b3Wx(¢)- (9.22)

Portanto, aplicando-se (9.20), encontramos a segunda rela¢ao de vinculo:

bWy 6(9: X) +03Wy 4(0) = a1 W (X) + aaWo (0, X) + 195 (X) + c29x (¢, ), (9.23)

que usamos para determinar a fungao g, completando os ingredientes necesséarios

para calcular-se o superpotencial efetivo para o modelo de dois campos.
9.3 O modelo efetivo - Exemplo

Neste exemplo, usamos o procedimento de extensao para construir um modelo efetivo

com

W(p)=A¢*+B (9.24)
6 =—Wy(d) = 249, (9.25)

com solucao analitica
o(t) = e >, (9.26)



€ com

W(x) = a cosh(5 x), (9.27)
X = =Wy(x) = —af sinh(5 x), (9.28)

com o campo x(t) sendo
X(t) = %arccoth <e°‘52t> : (9.29)

E facil checar que a fungao de deformacao que conecta os dois sistemas é

2A

oo st o (D) om0

Podemos escrever W,(¢) e W, (x) numa forma equivalente, usando a funcao de

deformagao. Tal procedimento nos leva ao seguinte conjunto de equagoes:

Wo(g) =2A0¢, (9.31)

w0 =24 [oom ()] o)
Wy (x) = aBsinh(Bx) (9.33)
Wi(¢) = 204%_%—?_1 , (9.34)

e por simplicidade, nao consideramos as formas Wy(¢, x) e W, (¢, x), que é o mesmo

que assumir as = by = 0. Também escolhemos ¢; = 0, que implica em

—-24 2 93 gbaz*’f_l gba%2 +1
CQg(gb,X):—ZalA{coth (ﬁ—;C)} ’ +b3(f45 ( a<2 )2 )X, (9.35)
¢ —1

e aplicando a funcao de deformacao, encontramos
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6% (655 +1 2
cag(p) =—2a1 Ao+ 2b332 F ( aﬁ(2 )2 )arccoth ((ﬁﬂ) . (9.36)
o — 1

Com esses ingredientes, determinamos o superpotencial para nosso modelo de dois

campos escalares, que é dado por

ozBQ
Bz 2b o 82 a g2
W(p,x) = Ad*+B+2bs a3 (ZiB;A X——, QBQ 1-— 2¢%arccoth (¢_2i)} +b1 v cosh(f x) .
o~ A4 —1 o4 —1

(9.37)
Portanto, podemos usar o superpotencial juntamente com as solugoes analiticas
(9.26,9.29) para computar o parametro de Hubble H(t), o fator de escala a(t), o

parametro de aceleragao® ¢(t), o parametro de EAE w(t), a densidade p(t) e a pressio
p(t).

Focamos, aqui, na configuracao de acoplamento mais simples entre os campos ¢ e
X, correspondendo a by = 1 e by = 0. As formas explicitas de H(t), a(t) e w(t) estao

apresentadas abaixo:

8 A? cosh(4 At) — 3 [B + Ae™**' + a coth (o 5 zf)}2 + 2a%B%csch? (a f%t) — 8 A% sinh(4 At)
3[B + Ae4At 4 acoth (a f2t)]

(9.40)
As propriedades dos parametros analiticos obtidos acima, bem como sua evolugao

no tempo, sao discutidas detalhadamente nas se¢oes abaixo.

'Em modelos de quintesséncia é comum trabalhar-se com o parametro de aceleracio ¢ ao invés
do parametro de desaceleracao ¢, tal que ¢ > 0 representa um universo em expansao acelerada.
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9.4 Andlise dimensional

Queremos, aqui, motivar as interpretagoes cosmoldgicas que serao dadas na préxima

Secao.

Primeiramente, vemos pela Eq.(9.39) que a propriedade nao-dimensional do fator de
escala é respeitada, uma vez que ele é dado pelo produto de uma exponencial com

uma constante nao-dimensional arbitraria.

A dimensao do parametro de Hubble na Eq.(9.38) estd diretamente conectada com
a dimensao das constantes A, B e a. De (9.38), vemos que seria interessante que
essas constantes tivessem dimensao inversa a do tempo, que é de fato, a dimensao
do parametro de Hubble. A Eq.(9.39) apenas fortalece essa hipétese. Pode-se ver
que para o argumento da primeira exponencial ser adimensional, [a] = [8] = [t] 7},

como também requerido na segunda exponencial.

Para resolver-se as EsF para a densidade de energia e pressao, uma EdE, ou seja,
uma relagao matematica entre p e p, pode ser tutil. Para propdsitos cosmoldgicos,
tal EAE pode ser escrita numa forma linear tal que p = wp (como ja foi visto em
capitulos acima), com w sendo um nimero adimensional uma vez que [p]/[p] = [c]?
e estamos trabalhando com unidades naturais. Pode-se checar que w é, de fato,

adimensional na Eq.(9.40).
9.5 Interpretagoes cosmoldgicas

Nesta secao, mostra-se que o modelo discutido neste capitulo apresenta consisténcia
fisica e cosmoldgica para alguns valores de A, B, a e . O objetivo é analisar
as Figs.(9.1-9.5) abaixo, a partir da perspectiva do comportamento de parametros

cosmoldgicos preditos pelo cenario cosmoldgico ACDM.

Uma vez que H ~ ¢!, com t sendo o tempo de Hubble, H(t) deve decrescer com o
tempo, como observado na Fig.9.1. Além disso, descartamos a curva em preto uma
vez que ela permite valores negativos de H(t), que é uma inconsisténcia fisica em

um universo em expansao.

Uma propriedade interessante sobre o comportamento do fator de escala a(t) para
a curva em preto na Fig.9.2 é a elevacao que ela apresenta para pequenos valores de

t. Na fase inflacionéria, quando a densidade de energia do universo ¢ dominada por
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H(t)

Figura 9.1 - Comportamento do parametro de Hubble H(t) com A =5, a = -1, § = 3/2,
ap = 3/2 e B = —3 para a curva em preto, ag = 1/32 ¢ B = 0 para a curva
em vermelho, ap = 1/64 e B = 1 para a curva em azul, e A = 5, a = —2,
B =1/2,ap =1/16 e B = —2 para a curva em verde.

15—

T
~
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t
Figura 9.2 - Comportamento do fator de escala a(t) com A = 5, o = —1, B = 3/2,
ag = 3/2 e B = —3 para a curva em preto, ag = 1/32 ¢ B = 0 para a curva
em vermelho, ap = 1/64 e B = 1 para a curva em azul, e A = 5, « = —2,

B=1/2,a9=1/16 e B = —2 para a curva em verde.

uma constante, a solugao das EsF é um fator de escala que cresce exponencialmente
com o tempo conforme a(t) < ¢! com H, sendo o valor do parametro de Hubble
durante a inflacao. Essa elevacao pode, entao, representar a fase inflacionaria. De
qualquer modo, no presente caso, a curva em preto para H(t) foi descartada, entao
para propositos cosmolégicos, todas curvas com A =5, a = —1, f = 1.5, ay = 3/2

e B = —3 devem também ser descartadas.

Na Fig.9.2, pode-se ver que a curva em verde para a(t) apresenta @ — 0 para grandes
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Figura 9.3 - Comportamento do parametro de aceleracao ¢(t), em que foi considerado
A=5 a=-1,=3/2com B = —3 para a curva em preto, B = 0 para a
curva em vermelho, B = 1 para a curva em azul, e A =5, a = =2, f = 1/2,
B = —2 para a curva em verde.

valores de t, que implica num parametro de Hubble nulo. Essa observacao combinada
com o comportamento anémalo do parametro de aceleragao da curva em verde (veja
Fig.9.3) configura um cenario cosmolégico desagradavel. Portanto, focamos nossa

atencao nas curvas em azul e em vermelho.

Nas Figs.9.4-9.5, apresentamos o parametro w da EdE. Aproximamos a curva em
azul da Fig.9.4. Em tal curva, note que para tempos primitivos, w assume o valor 1/3
e valores proximos dele, que representam a era dominada pela radiagao. Conforme
o universo expande e esfria, a matéria-radiacao se desacopla tornando o universo
propicio a formar estrelas e grandes estruturas, como galaxias e aglomerados de
galdxias. Essa era é dominada, entdo, pela matéria, com p = 0 (w = 0), que na
Fig.9.4 é apresentada com um comportamento tipo-plateau da curva em azul por
um periodo de tempo nao-negligivel. Note que esse mesmo plateau é refletido no
comportamento do parametro de aceleragdo em ¢ = —0,5 (Fig.9.3), que é o valor de
tal parametro durante a era em que o universo é dominado por matéria. Note também
que para altos valores de tempo, w — —1, em acordo com recentes observagoes
do satélite Planck (HINSHAW, 2013), que usando oscilagoes acusticas de bérions e
dados da radiacao cdsmica de fundo, vinculam o parametro da EdE aos valores

0,090
w=—1,073""0%-

As saudaveis propriedades fisicas e cosmolégicas derivadas do modelo para diferentes
épocas do universo justificam o uso de dois campos escalares, ao invés de um, na

lagrangeana de matéria. De fato, modelos de quintesséncia usualmente descrevem o
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Figura 9.4 - Comportamento do parametro da equacao de estado w(t), com A =5, a = —1,
B =3/2e B = —3na curva em preto, B = 0 na curva em vermelho, B = 1 na
curvaem azul,e A =5, a = =2, f = 1/2, B = —2 na curva em verde. A figura

no painel abaixo mostra em maiores detalhes o comportamento tipo-plateau
de w(t), que ocorre para a curva em azul.

periodo em que o universo sofre uma expansao acelerada, seja durante a inflagao
ou durante a era da EE (vide (COPELAND, 2006) para uma revisao detalhada
de abordagens adotadas para tentar explicar a aceleracao do universo a partir de
modelos de quintesséncia com um campo escalar). Em termos dindmicos, mostrou-se
imprevistamente que a existéncia de um segundo campo escalar consegue descrever
o universo também em épocas cuja sua expansao ¢ desacelerada, ou seja, durante o

dominio da radiacao e da matéria.
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w(t)

15 20

Figura 9.5 - Comportamento do parametro da equagao de estado w(t) com b3 = b; = 1/2,
A=5 a=1,=3/2e B= -3 para a curva em preto, B = 0 para a curva
em vermelho e B = 1/2 para a curva em azul. Também apresentamos A = 5,
a=-2,4=1/2e B = —2na curva em verde.
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10 CONCLUSOES

Modelos alternativos surgem na literatura com o propésito de evadir problemas
do Modelo Cosmolégico Padrao. Esta tese apresentou diferentes formas de tratar a
gravitagao, forga dominante no universo em grandes escalas. Também foi apresentado
um estudo de fontes alternativas de OGs, que pode culminar em influentes mudancgas
no cendrio de sistemas progenitores de GRBs se a base de dados do LIGO for re-

analisada.

No Capitulo 5, estudamos a emissao de OGs por SBs compostos por uma EQ
e uma EN com massas 0,7M, e 1,3M, respectivamente. O calculo da taxa
eventos/ano para tais sistemas, que resultou em NeLIGO (), 13eventos/ano e
NET ~ 700eventos/ano, pode futuramente vincular os valores da taxa de fusao
Galactica RFN=FQ como sendo < 10°ano~!. A incerteza no valor da massa dos
objetos menos massivos corroborou com a hipétese deste ser uma EQ e aliado a isto,
a amplitude do sinal de OG de sistemas que contém EQs pode ser distinguida do
sinal emitido por sistemas EN-EN. Foi conjuntamente mostrado que sistemas EN-
EQ com as caracteristicas acima podem ser os progenitores dos GRB 070201 e GRB
051103. A re-andlise do banco de dados do LIGO podera confirmar tal possibilidade.

No Capitulo 6, mostramos como um limite superior para o valor de 2, pode ser
obtido a partir de OGs emitidas por SBENs coalescentes a serem detectados pelo
ET. Pode-se perguntar a razao da mesma abordagem nao ter sido aplicada ao alLIGO.
A justificativa é bastante simples. A distancia de luminosidade maxima que o aLIGO
pode alcangar para os SBs concernentes é ~ 100M pc (considerando-se p = 8), que é
menor do que a mesma quantidade predita para o ET por um fator 10. Ela implica
z ~ 1072, que nao estd no regime cosmolégico, logo, nao é relevante para nossos

propésitos.

Usando resultados do WMAP para os parametros cosmoldgicos, juntamente com a
cosmologia de RS, obtivémos 2, < 0,037 a partir da incerteza na SR do sinal de
OG emitido por SBENs.

No Capitulo 7, apresentamos um toy-model que visa encontrar a forma funcional
de um parametro extradimensional de forma que esse mimetize os efeitos dinamicos
da CC em 4D. Repare que a evolu¢ao do parametro extradimensional « (7.36), a

partir da aplicagao de propriedades logaritmicas, pode ser dada simplesmente por
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a ~ (14 z). Existe uma coeréncia nesse comportamento, uma vez que ele implica na
diminuicao da contribuicao da dimensao extra para a geometria do espaco-tempo,
com o passar do tempo (ou diminui¢ao do redshift). Além disso, a dependéncia de
a com A deixa de existir, logo, o modelo nao precisa recorrer a existéncia de uma
energia quantica do vacuo. Perspectivamos para este trabalho, a insercao do fator
(1+2)? como multiplicador do termo diferencial em [, a dimensao extra de um espaco-
tempo 5D!. As solucoes cosmolégicas retiradas de tal cendrio serao reportadas em

breve.

No Capitulo 8 foi proposta uma forma de obter-se solugoes para a cosmologia f (R, T)
em 5D a partir da aplicagao do MMI. Tal modelo, quando elaborado, deu origem
a novidades na interpretacao fisica do modelo gravitacional de KK. Ele propoe que
deve-se coletar todos os termos nas EsC para o vacuo em 5D que dependem da
dimensao extra e relacionéd-los com as propriedades de matéria no espaco-tempo 4D

observével, que no presente texto estd apresentado nas Eqgs.(8.7)-(8.10).

Como uma solugao para o fator de escala A(t, 1), apresentamos a Eq.(8.13), que além
das coordenadas, depende das constantes C4,Cs, C3 e m. E conveniente ressaltar
que apesar do fator de escala depender de [, as solugoes para densidade e pressao
do modelo nao apresentam nenhuma dependéncia em tal coordenada, o que vincula
essas quantidades ao mundo observavel e torna possivel analisar-se sua evolucao
através do tempo sem a necessidade de assumir-se valores para [. Além disso, o que
¢é obtido para H é consistente com a cosmologia padrao e apesar do sinal positivo, ¢
também o é, uma vez que o recolapso cosmico habilita o universo a acelerar dentro

de um tempo finito (NOJIRI S.; ODINTSON, 2003).

Na Secao 8.3, apresentamos uma solucao particular do modelo para a qual o
parametro da EAE w = —1. A evolugao da solucao p com o tempo apresentada
na Fig.8.3 é coerente pois esta restrita a uma era do universo em que, do modelo

ACDM, sua dinamica é dominada por um fluido exético de pressao negativa.

Também foi aplicada a condicao cilindrica a este modelo. Como esperado, tal
aplicacao recupera a teoria padrao de gravidade em 5D, uma vez que no caso
particular assumido, a fungao f(R,T) é linear em R. Foi mostrado que o fator
de escala resultante de fato pode descrever a era em que o universo é dominado pela

radiacdo. Além disso, a dependéncia linear em [ apresentada na Eq.(8.18) fortalece

Lembre-se que na Eq.(7.1), o pardmetro a aparece elevado ao quadrado.
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tal argumento, uma vez que faz com que A(t,l) seja nado-negligivel apenas para
as épocas primordiais do universo, para as quais [ ainda é comparavel as outras

coordenadas espaciais.

No Capitulo 9, o método de extensao aplicado ao formalismo de dois campos
escalares levou a construcao dos graficos das Figs.9.1-9.5. Algumas curvas foram
descartadas uma vez que apresentam um comportamento que diverge do que é
predito via Modelo ACDM. No entanto, alguns dos resultados, como as curvas em
azul, mostraram propriedades muito interessantes. Na Fig.9.4 ha um comportamento
tipo-plateau ao redor de w = 0 (consequentemente p = 0) que pode representar a
era em que o universo é dominado pela matéria. As derivagoes de w com respeito ao
tempo sao proximas de zero no intervalo t € [0,04—0, 10]. Além disso, para t < 0, 04,
pode-se notar uma variagao abrupta nos valores de w em um pequeno intervalo de
tempo. Note que essa variacao é continua e vinculada a valores préximos de 1/3,
que é o valor de w para uma EdE tipo-radiacao. O modelo também prediz a recente
aceleracao da expansao do universo, uma vez que w — —1 para altos valores de t.
Note que extensoes naturais dos trabalhos apresentados no Capitulo 9 e também
no Capitulo 8 envolvem a determinacao de valores cosmoldgicos, como idade do

universo, por exemplo, segundo os modelos.

De maneira contra-intuitiva, a forca gravitacional em grandes escalas nao rege a
dinamica do universo. Nesse regime, embora a forca gravitacional seja a priori
dominante, o universo é dominado pelo que atualmente chamamos de EE, que tem
carater repulsivo. No Modelo Cosmoldgico Padrao, considera-se que esse fenomeno
seja devido a energia quantica do vacuo. No entanto, o problema da CC implica em
inimeras alternativas para descrever-se o universo. A ferramenta mais imponente
ao checar-se a validade de uma teoria é, naturalmente, a combinacao de dados
observacionais com a previsao da dada teoria. Nesse quesito, projetos como aLIGO e
ET, citados nessa tese, irao indubitavelmente dar sua contribuicao. Ressalte-se que se
a base de dados ja existente no LIGO for re-analisada sob a perspectiva da existéncia
de EQs, novidades sobressalentes podem surgir no cenario da tao apetecida detecgao

de OGs, bem como no estudo do estado fundamental da matéria.
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