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PRADO, Thiago Gilberto do. Modelos cosmologicos em (2+1) dimensdes: Um
comparativo entre relatividade geral e teoria de Brans-Dicke. 2008. 47f. Tese
(Doutorado em Fisica) — Universidade Estadual de Londrina, Londrina, 2008.

RESUMO

Observagoes recentes de supernovas do tipo 1A, associada com estrutura de grande escala
(LSS), e anisotropias na radiacdo de cosmica de fundo (CMB) feitas pelo telescopio WMAP,
tem sido a principal evidéncia de que o universo esta experimentando uma era de aceleragdo
cosmica. A analise combinada de observacBes cosmologicas, sugere que 0 universo consiste
de 70% de energia escura e 30 % de matéria onde apenas 1% desta matéria seria visivel, e
29% seria composta por matéria escura fria. No entanto os modelos cosmolégicos conhecidos
fundamentados na relatividade geral, ndo possuem respostas quanto a aceleracdo cosmica € a
energia escura. Neste trabalho faremos uma comparacéo entre os resultados obtidos a partir da
relatividade geral, e uma de suas principais teorias alternativas; A teoria de Brans-Dicke,
ambas reduzidas dimensionalmente para (2+1) dimensdes. A partir destes resultados
comparativos, observaremos se existe ou ndo a necessidade de corre¢des nos modelos quanto
a termos de energia escura, introduzidos diretamente no tensor energia momento, existindo
esta necessidade utilizaremos 0 modelo de energia escura hologréfica que esta fundamentado
principalmente no principio holografico, que restringe a densidade de energia contida em uma
dada regido do espagco como nédo sendo maior que a densidade de energia de um buraco negro
gue ocupe a mesma regido do espaco.

Palavras-chave: Relatividade geral. Cosmologia. Teoria de Brans-Dicke. Energia escura.
Holografia.



PRADO, Thiago Gilberto do. Cosmological models in (2+1) dimensions: a compare
between general relativity and Brans-Dicke theory. 2008. 47f. Thesis (Doctor in Physics)
— Universidade Estadual de Londrina, Londrina, 2008.

ABSTRACT

Recent observations from type IA supernovae associated with Large Scale Structure and
Cosmic Microwave Background anisotropies have provided main evidence for the cosmic
acceleration. The combined analysis of cosmological observations suggests that the universe
consists of about 70% of dark energy and 30% of dust energy where only 1% of this dust
energy is visible and 29% is composed of cold dark matter. However the well known
cosmological models, based on general relativity, do not answer questions about dark energy
and cosmic acceleration. In this work we compare general relativity and the gravitational
alternative theory called Brans-Dicke theory, both with dimensional reduction to (2+1)
dimensions. From this we compare results and find out if there is a need for corrections in
models regarding dark energy, which would be introduced in the energy-momentum tensor. If
such need is found we may use the holgraphic dark energy model, which is fundamented in
the holgraphic principle. This constrain the energy density in a region of space which must be
smaller than the energy density of a black hole occupying the same region of space.

Keywords: General relativity. Cosmology. Brans-Dicke theory. Dark energy. Holography.
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1 INTRODUCAO

O problema da constante cosmoldgica é um dos maiores problemas
enfrentados pela fisica tedrica na atualidade. Contudo a importancia de sua compreencao
aumentou nos ultimos anos, devido a dados obtidos experimental-mente sobre a radiacdo
cosmica de fundo CMB (Cosmic Microwave Back-ground), e estrutura de grande escala
feitos pelo telescopio WMAP[41, 2,6, 59].

Estes dados levaram & evidéncias sobre a existéncia de 70% a mais de
energia no universo, do que era esperado pelo modelo cosmolégico padrdo. Além disso este
déficit de energia ndo se encaixava nos aspectos de matéria baridnica visivel, ou matéria
escura fria [4, 31, 11].

A partir destes dados fisicos tedricos, teriam pela primeira vez que
identificar as origens de uma energia que nao foi prevista pelo modelo Einstein-de Sitter.
Pelas propriedades desconhecidas desta energia a chamaram de energia escura.

A primeira escolha logica e mais simples como canditata a essa energia
escura é a constante cosmolégica. Contudo embora esta proposta seja razoavelmente boa, esta
possui duas desvantagens tedricas: Em primeiro lugar, o valor tedrico para 0 campo quantico
relacionado a constante cosmoldgica ¢ 123 vezes maior em magnitude do que seu valor
observado experimentalmente. Segundo, este acarreta o problema da coincidéncia césmica
[5]: Por que as densidades de energia do vacuo e matéria sdo precisamente da mesma
magnitude nos dias atuais? Estes duas desvantagens fazem com que a constante cosmoldgica,
seja pouco utilizada como candidata a responder pelo problema da energia escura, abrindo
assim um vasto campo para propostas que possam solucionar o problema.

Outro grande problema que também ficou evidénciado com as observacdes
do WMAP, foi que o universo atualmente estd experimentando uma fase de expansdo
acelerada [4]. Esta conclusdo foi obtida & partir das seguintes medidas: Desvio para o
vermelho de supernovas do tipo 1A% cosmologicamente distantes; a observacdo do primeiro
pico acustico para CMB; estimativa para quantidades de massa a nivel cosmoldgico e

correlacdes das anisotropias da CMB para estrutura de grande escala.

1 WMAP: Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (sonda de anisotropia de microondas Wilkinson)

2 Supernova tipo IA: Se uma an branca de oxigénio carbono consegue capturar matéria o bastante para atingir o
limite de Chandrasekhar em torno de 1,8 massas solares, esta pode ndo suportar seu préprio peso e comegar a
colapsar. No entanto a visdo atual e de que este limite ndo é normalmente atingido aumentando a temperatura e a
densidade da coroa estelar ocasionando a ingnicdo da fusdo do carbono, produzindo energia o bastante para a
estrela explodir em uma supernova, ocasionando um intenso aumento na luminosidade da estrela.



Estas medidas sugerem que 0 universo & espacialmente plano ou muito
proximo disso. Esta aceleragdo vem sendo atribuida a componente da energia escura que
possui uma pressdo negativa, que poderia estar induzindo uma gravidade repulsiva, o0 que
levaria a uma expansdo acelerada do universo [31]. No entanto estes dados ndo sao
compativeis com os valores previstos do modelo Einstein-de Sitter, que previam uma taxa de
expansdo desacelerada para o estagio atual do universo (era dominada pela matéria).

O modelo Einstein-de Sitter construido & partir da relatividade geral, ndo
prevé nada sobre o que seria esta energia escura ou porgue o0 universo atualmente experimenta
uma taxa de expansao acelerada. Contudo diversos autores vem propondo diferentes solucdes,
que tentam corrigir as falhas do modelo, a .m de descrever os resultados obtidos pelo WMAP
[15, 3, 9, 45, 58, 57, 30, 21, 39]. Estes modelos normalmente trabalham com um termo aditivo
ao tensor energia momento, correspondendo ao termo de energia escura. Este termo de
energia escura também deve possuir uma correspondente pressdo negativa com o objetivo de
obtermos uma taxa de expansdo acelerada.

A adicdo destes termos ao tensor energia momento se torna necessaria ja
gue a energia escura corresponde a aproximadamente 70% de toda a energia contida no
universo, e 0s 30% restantes correspondem a matéria aglomerada (matéria escura fria mais
matéria barionica), e radiacdo que para o atual periodo do universo possui uma colaboracao
desprezivel.

Devido as estimativas incorretas quanto aos dados obtidos pelo WMAP,
para a densidade de energia e taxa de expansdo encontradas utilizando o modelo Einstein-de
Sitter, construido a partir da relatividade geral, o estudo de outras teorias gravitacionais se
tornou um campo promissor com o objetivo de corrigir as estimativas incorretas da teoria da
relatividade geral, quanto a quantidade de energia e taxa de expansdo. Alguns autores [40, 22,
20, 42, 61, 43, 34, 21], vem tentando conciliar estas teorias alternativas aos modelos
propostos para a energia escura.

Entretanto um comparativo entre os resultados obtidos por estas propostas
se V& necessario, para gque possamos ter uma idéia de qual teoria gravitacional melhor
responde aos dados experimentais. Porém a principal desvantagem em utilizar estas teorias
gravitacionais alternativas, é que normalmente estas vem acrescidas de novos parametros,
tornando assim ainda mais complicada a solucdo das equagdes de movimento obtidas a partir
delas.

Uma possivel solucdo para as complicacBes causadas por este maior nimero

de parametros, seria estudar estas teorias alternativas, em um espaco de dimensao menor. Ja é



10

conhecido que o estudo de teorias gravitacionais classicas e quanticas € viavel, e possue
resultados satisfatorios, sem as complicacdes de se trabalhar com mais dimensdes [35, 36, 18,
19, 26, 27, 17, 7].

Faremos aqui primeiramente uma comparacdo entre os resultados obtidos
pelos modelos cosmoldgicos construidos a partir da relatividade geral, e da teoria alternativa
conhecida como teoria de Brans-Dicke, que leva em conta a adicdo de um campo escalar ndo
minimamente acoplado, a acdo de Einstein Hilbert [10, 62], ambos reduzidos
dimensionalmente para (2 + 1) dimensoes.

Isto sera feito com os objetivos de: Comparar as duas teorias quando
reduzidas dimensionalmente; veri.car se existe a necessidade da utilizacdo de modelos de
energia escura para a teoria de Brans-Dicke com reducdo dimensional, ou se esta se comporta
como uma pura teoria de k-esséncia em dimensdo menor exatamente como em (3 + 1)
dimensdes.

Para as devidas corre¢cdes com respeito a energia escura, estaremos focados
no modelo de Energia escura hologra.ca [3, 39]. O modelo de energia escura hologra.ca esta
fundamentado em consideracdes termodindmicas. Este modelo aparece devido a
consideracdes do principio hologréfico [18, 19, 33, 32, 48, 49, 50], que declara que 0 nimero
de graus de liberdade de um sistema fisico, deve estar relacionado a area e nao ao volume do
sistema em estudo, e que este deve ser limitado por um cutoff infravermelho® [3]. Em base

disso foi proposto um limite para a densidade de energia [39], que para uma teoria (2 + 1)

=1

dimensional é #* = ¢“M;L7" gnde ¢ é uma constante adimensional, Mp é conhecido como a
massa de Planck® e L é o raio do cutoff infravermelho que deve ser escolhido de maneira
propicia. O sinal de igualdade aparece apenas quando o limite é saturado.

Faremos também uma comparacdo entre o0s resultados obtidos para
relatividade geral e teoria de Brans-Dicke quando estas teorias sdo corrigidas pelo modelo de
energia escura holografica. Com isto estaremos encontrando um resultado comparativo,
indicando qual teoria gravitacional reduzida dimensionalmente é mais eficaz em responder as
tendéncias de aceleracdo e energia obtidas pelo WMAP. Este resultado podera nos trazer um
bom indicativo sobre qual sera a teoria que trard os melhores resultados para o caso de

dimensdo maior.

% Cutoff infravermelho: é valor minimo para a energia ou o valor maximo para o comprimento que pode ser
levado em conta.
* Massa de Planck: é a unidade de massa para o sistema natural de unidades.
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2 TEORIAS GRAVITACIONAIS EM (2 + 1) DIMENSOES

2.1 RELATIVIDADE GERAL

Modelos gravitacionais com reducdo dimensional vem sendo amplamente
estudados nos ultimos anos, principalmente apos o trabalho de M. Banédos, C.

Teitelboim e J. Zanelli [35]. Estes puderam constatar em seu trabalho que as
fascinantes propriedades destes andlogos de dimensdo menor, podem exibir propriedades
caracteristicas da teoria, sem as complicacGes desnecessarias do estudo em espagos com um
namero maior de dimensGes espaciais. A redugdo da dimensdo também produz uma reducéo
nos graus de liberdade da teoria que para (2 + 1) dimensdes passa a possuir apenas um grau de
liberdade.

A teoria da relatividade geral com certeza é a teoria gravitacional classica
mais utilizada e aceita até os dias atuais. As equagdes de campo ou também chamadas
equacdes de Einstein, podem ser derivadas diretamente do principio variacional [55, 53, 56,
54] fazendo-se a variacdo da acéo

. 1 2 = :
Se = Ton [ Ve [R+ 167Ly], (1)

a equacdo acima é conhecida como acao gravitacional, que é obtida a partir da soma da acéao e
Einstein Hilbert com a ac&o de matéria. Nesta R é o escalar de curvatura, G € a constante de
Newton , g € o determinante do tensor métrico e Lm é a densidade Lagrangeana devido aos
campos de matéria. Como a acdo € estacionaria sob pequenas variagdes do tensor métrico
[16], a variacdo de 1 com relacdo ao tensor métrico nos leva diretamente as equacgdes de

Einstein para o campo gravitacional

onde
f_:..p = Raa _ ?Q&:R I_‘S:I

- . M =Y T TT -
Sendo Rab 0 tensor de Ricci e *a: = Pdae T2 TRIVaY o tensor energia momento. A

densidade total de energia # esta relacionada a pressdo P por uma equacdo de estado que

m =

governa o tipo de fluido perfeito sobre consideracao <up, Ua & 3 4-velocidade de.nida

e

como V== =(L0.00.¢ - ¢ o tempo proprio. O lado esquerdo de (2) representa a
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geometria do espaco considerado, e o lado direto representa a distribuicdo de energia de um
fluido perfeito [44], podemos observar que os campos de matéria sdo a fonte do campo
gravitacional.

Para (2 + 1) dimensOes ndo existe diferenca aparente nas equacgdes de
campo exceto pela integracdo em (2 + 1) dimensfes na agdo gravitacional, as diferencgas se
tornam evidentes na escolha da solucdo e nas equacbes de movimento obtidas a partir da
solucdo escolhida. Contudo as propriedades fisicas do espaco nédo sdo alteradas, fazendo disso

a principal vantagem em se estudar espacos com reducéo dimensional.
2.2 BRANS-DICKE

As teorias escalares tensoriais foram concebidas originalmente por Jordan
[47], que iniciou por mergulhar uma variedade curva de quatro dimensdes em um espaco
plano de cinco dimensdes. Ele mostrou que um vinculo na formulacdo geométrica projetiva
pode ser um campo escalar em quatro dimensdes, 0 que nos permite escrever a "constante”
gravitacional como uma funcgéo do tempo.

Esta idéia estd em total acordo com a proposta feita por P.A.M. Dirac [46]
em gue a constante gravitacional deve possuir uma dependéncia temporal.

A teoria de Brans-Dicke é a mais simples destas teorias escalares tensoriais.
O espirito desta extensdo da relatividade geral é tentar incorporar o principio de Mach® [55] e
a hipotese de Dirac, em que a constante gravitacional possui uma dependéncia temporal. As

equacOes de campo desta teoria, podem ser obtidas a partir da variagéo da acédo

J. 5 —
Se &g |[eR—w

_ 1 VoW
16T :

2

— 167l | . (4]

A equacdo acima e conhecida como acdo de Brans-Dicke. Nesta R é o escalar de curvatura, ¢
é o campo de Brans-Dicke que pode ser dependente com todas as coordenadas espaciais e
temporais, « & um parametro adimensional da teoria . A Lagrangeana de matéria ndo possui

dependéncia com o campo de Brans-Dicke, isto é necessario para garantir que o principio da

® Principio de Mach: A hipétese de que existe a influéncia da massa da Terra e de outros corpos celestes que
determinam um referencial inercial € chamado principio de Mach.
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equivaléncia fraco® seja satisfeito. Sendo assim, a Lagrangeana de matéria possui a mesma
forma que em relatividade geral. Como a acédo (4) € estacionaria sobre pequenas variagdes do
tensor métrico, podemos a partir do principio variacional encontrar as equacGes de movimento

para a teoria de Brans-Dicke. Estas possuem a seguinte forma

oy = —Taf - ?.*P:":?:" (5]
&
L o
T;\:an_‘ﬁl _ — L
(3+20) °
Onde i
':-7-.5 = R-;o ,_E'NR
2
T =090 o+ o) U0,
T-BD J‘ ! / ; i J' T LT J'-' - - IR
Log = 0 ? I[ VooVt — 39"4!’." W OWVTD | + n I\Tct\,{_: - -?MTE“"_ )

temos que 287 sdo a densidade de energia e a pressao devido a toda radiacdo e matéria

aglomerada # = #r=<T#m: e ambas estdo relacionadas pela equacéo de estado » =wupell éa

&, 5 g

%=+ MAs 0 tensor energia

M

4-velocidade onde Ua= (1; 0; 0; 0). Podemos notar que Tes

momento devido ao campo de Brans-Dicke néo pode ser obtido de maneira similar, devido ao
acoplamento ndo minimo do campo escalar ao escalar de curvatura, que nao permite a
separacao da Lagrangeana do campo escalar a do campo gravitacional.

Contudo exatamente da mesma maneira que a pressdo e densidade de
matéria estdo relacionadas por uma equacdo de estado, °zz que é identificada como a
componente temporal do tensor energia momento relativo ao campo de Brans-Dicke, e #52
que é identificada como as componentes espaciais do tensor energia momento de Brans-
Dicke, estdo relacionados por uma equacdo de estado #52 = “s0 20 da mesma maneira que
a densidade de energia dos campos de matéria e a pressdo estdo relacionadas. Isto ocorre para
garantir que a distribuicdo de energia seja homogénea e isotropica.

As equacdes de movimento serdo utilizadas no sistema fisico de Jordan,
possibilitando assim que o0s resultados possam ser comparados com o0s obtidos pela
relatividade geral. O campo escalar de Brans-Dicke é identificado como um campo escalar
sem massa, 0 que o faz ser desacoplado a lagrangeana de matéria de modo a nédo violar o

principio da equivaléncia fraco [10, 62].

® Principio fraco da equivaléncia: qualquer objeto sobre influéncia somente de forcas gravitacionais caem
localmente com uma aceleragdo comum.
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3 MODELOS COSMOLOGICOS (2 + 1) DIMENSIONAIS

3.1 RELATIVIDADE GERAL

Dados obtidos pelo WMAP [4] sobre a anisotropia da CMB proeminente da
era do desacoplamento entre radiagdo e matéria, confirmam que a distribuicdo de matéria e
radiacdo no universo pode ser considerada como sendo homogénea e isotrépica. No entanto,
somente isto ndo garante que o universo seja topologicamente suave’ por inteiro, garantindo
apenas que uma regido grande o bastante como nosso volume de Hubble® seja
aproximadamente suave. Assim podemos propor, 0 universo em grandes escalas como sendo
homogéneo, isotrépico e suave. Esta homogeneidade e isotropia é conhecida como principio
cosmoldgico.

Em cosmologia devemos assumir uma solugédo para (2) que esteja de acordo
com o principio cosmoldgico [55]. Esta simetria do universo em grande escala é expressa pelo
elemento de linha FLRW. Para nosso caso de interesse em (2 + 1) dimenses, temos

s 2| dr?

1— kr?

2 .
+ridat| | ()

a{t) = a ¢ o fator de escala do universo e k é a constante de curvatura que determina se o

modelo é aberto # = —1. planc & = U e fechado k =1 gypstituindo (6) em (2) e considerando

que o tensor energia momento se comporta como um .uido perfeito que permeia o0 espaco

tempo (2 + 1) dimensional da seguinte maneira T =4ag (2. —» =7} encontramos que as

equacdes de movimento do campo gravitacional para o espago tempo descrito pela métrica

(6); séo escritas como

’ Topologicamente suave: Um espaco topolégico é dito ser topologicamente suave se este é do tipo C1( esteja
livre de singularidades)

8 Volume de Hubble: Volume delimitado pelo tempo de Hubble ou raio de Hubble que é o tempo de expanséo do
universo.
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= Brlp e, (7

subtrainde (7, 8) obtemos
———=——==—8x{p+3p), (9]

H =

A

definimos o parametro de Hubble como * este parametro determina a taxa com que 0

universo se expande. Podemos entdo reescrever (7; 9) da seguinte maneira

5 L+ § p \
H + — = 8mp, (10)

Fard Rl G

H— —=—8r(p+3). (11}

R?
As equacdes (10; 11) séo as equacdes de Friedmann para o espaco tempo (2
+ 1) dimensional. Pelas observacgdes feitas pelo WMAP [41, 2, 6, 59, 14] constatou-se que a

. S T X ) .
curvatura do universo é aproximadamente plana - = =T 7 0= assim podemos

considerar a constante de curvatura k como sendo nula nas equacdes de Friedmann [24, 41].

1 1,
i g i

Multiplicando (10) por H, e definindo a densidade critica® como #= = 5= @= = 5, & e = 5

podemos reescrever (10) como %« = fm — 1 Como % = U, entdo 1, = 1 para que a equacdo
anterior seja verdadeira. Escrita desta maneira é possivel observar a dependéncia de (10) com

a densidade critica.
Utilizando a identidade de Bianchi em (2); obtemos que L& =0,
encontrando assim a seguinte equacao de estado para a densidade de matéria
g+2H (p+p) =0 (12)
Notamos que dois termos contribuem para as mudancas de densidade. O
primeiro termo corresponde a diluicdo na densidade conforme a area aumenta, enquanto o
segundo termo descreve a perda de energia ocasionada pelo trabalho que a matéria realiza
para 0 aumento de &rea. Esta energia é transformada em potencial gravitacional. Porém
observacdes revelam que para a presente era do universo (era dominada pela matéria) a

pressdo e muito menor que a densidade de energia devido a matéria esta condi¢do € conhecida

% Densidade critica: densidade de energia nescesséria para que a curvatura do universo seja plana.
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como condic&o de energia dominante®. Portanto podemos considerar que a pressdo ? é nula
para a era presente. Assim integrando (12) obtemos

o=(=]) (13)

Podemos notar que o resultado obtido para a densidade de energia é
inversamente proporcional ao quadrado do fator de escala. Este resultado é esperado para (2 +
1) dimensdes, logo que a densidade de energia neste caso € superficial e ndo volumétrica.

Utilizando a condicdo de energia forte’’, obtemos o parametro de
desaceleracdo para um espago tempo (2 + 1) dimensional na era dominada pela matéria. Logo

temos
g=—. i114)

O valor de = ndo é bem conhecido, contudo sabemos que seu valor é de
aproximadamente 30% do total de toda energia contida no universo, sendo estes compostos
por 1% de matéria baridnica visivel e radiacdo e os 99% restantes por matéria escura

O = ez ~ s, gqui Dez 6 a densidade de matéria escura e @5 é a densidade de

matéria barionica. Logo as observa¢Ges do WMAP indicam um universo muito préximo do

plano, fazendo com que a igualdade na equacio de Friedmann © = = — 1 no seja satisfeita.

Esta falha indica uma defasagem de 70% na energia total no universo. Esta energia que falta
para que a equacao de Friedmann seja satisfeita & conhecida como energia escura.

Outra falha do modelo aparece na equacdo (14). Como a densidade de
energia é positiva definida o parametro de desaceleracdo também € positivo, o que indica uma
taxa de expansdo desacelerada'?. Porém as medidas feitas pelo WMAP, constataram uma taxa
acelerada de expansdo™ o que levaria ao parametro de desaceleracdo ser negativo e ndo
positivo para estar em concordancia com as medidas.

Portanto o modelo cosmoldgico construido com base na relatividade geral

reduzida dimensionalmente possui 0 mesmo comportamento que seu analogo de dimenséo

19 Condic#o de energia dominante: Todo campo que satisfaz a condigdo ~* =~ =1 onde « é o parametro que

relaciona a densidade de energia a pressdo na equacdo de estado, é dita obedecer a condicdo de energia

dominante porque * = I7I- )

11 x : L REeEY = MYT,, — 1,0 8280 = 0, onde £° 4 ; B, ¢
1condcdo de energia forte: “Faes = P T b R = €@ um vetor tipo tempo “*=¢ é 0

tensor de Ricci e “=¢ ¢é o tensor energia momento. Assim dizemos que se o tensor energia momento satisfaz a

condigdo acima ele satisfaz a condicao de energia forte.

2 % Uma taxa de expansdo desacelerada levaria a uma concordancia com o modelo do Big Crunch (grande

contracdo ou modelo oscilante).

13 **Uma taxa de expansdo acelerada leva a concordancia com o modelo Big R.I.P., onde o universo teria um

final frio onde todos os pontos estariam muito a distantes uns dos outros.
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maior, ndo respondendo ao problema da energia escura e taxa de expansdo acelerada. Logo
um modelo de energia escura se V€ necessario, para corrigir as falhas quanto a energia total do

universo e a taxa de expansao do modelo cosmologico.

3.2 BRANS-DICKE

Consideragdes quanto homogeneidade e isotropia, sdo igualmente validas
para as teorias escalares tensoriais incluindo a teoria de Brans-Dicke. Sendo assim a métrica
(6) também é valida como solucdo para um universo homogéneo e isotropico na teoria de
Brans-Dicke, da mesma forma como é solucéo para relatividade geral.

Consideremos o campo escalar de Brans-Dicke como possuindo uma

dependéncia puramente temporal ¢=¢{l com isto ele possuird um comportamento de
escala nas equacdes de movimento. Levando em conta também que o campo escalar ndo
possui massa, garantindo que ndo exista interacdo direta entre 0 campo escalar e os campos de
matéria, assim o principio da equivaléncia fraco sera satisfeito pela teoria. Esta é a principal
diferenga, entre o campo de Brans-Dicke e os campos escalares de outras teorias escalares
tensoriais como a teoria de Kaluza-Klein, teoria de cordas entre outras, onde existe a interacéo
direta do campo escalar como campos de matéria [8, 13, 28, 29, 37, 38, 12], o que faz com
que o principio da equivaléncia fraco seja muitas vezes ndo satisfeito por essas teorias.
Utilizando (6) ; considerando ¢ = ¢}, e substituindo em (5), obtemos

&'k 8w

—+—=—p+87pzp, (18]
ot oot @ )
Il g )
—_—— ——n — s'_"’"ﬂﬂ 'I'E|
@ & :
@ - g \ —
o+2% = —T__(p—2p), (17)
e :3 T 2;..'] : h

Estas sdo as equacgdes de Friedmann para a teoria de Brans-Dicke em (2 + 1)
dimensdes. Nestas « € o parametro adimensional da teoria, ##z2 a densidade de energia
relacionada ao campo escalar e #zz é a pressdo relacionada ao campo escalar, sendo que

ambos estdo relacionados pela equacdo de estado Psz ===z fzo e sgo definidos como sendo
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Pep = — | ——
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i S
—
[&5]

E} . (19)

As equacdes (15; 16; 17) devem ser complementadas pelas equacOes de

estado obtidas a partir da conservagdo do tensor energia momento. Como o campo escalar é

sem massa e ndo interage diretamente com os campos de matéria, podemos estuda-lo primeiro

sozinho e retirar qualquer campo relacionado a matéria, fazendo com que # seja nulo, isto

equivale a estudarmos a teoria no vacuo. Com isto poderemos descobrir se 0 campo escalar

possui alguma conexao direta, com a energia escura para o presente estagio de evolucdo do

universo. Neste contexto o campo escalar pode ser observado como algum campo exético que

pode estar compondo a energia escura.

Porém, o parametro w da teoria se torna desconhecido, se tornando assim

um parametro a ser determinado. Fazendo # = 0 e considerando que 0 universo seja

aproximadamente plano, k = 0 [24, 41], podemos reescrever (15; 16; 17) como

o+ 2—o=10.

a

= 5‘.7@33 .

Para que possamos resolver estas equacdes

assumimos que o seguinte ansatz para o campo escalar seja véalida

o () = Boa™ (t)

onde % = & Substituindo (23) em (20) obtemos

& LB
—+in—-1}—==10
& a?

(20)
(21)
(22)

diferenciais acopladas,

(23)

(24)

By AT

Utilizando a equacéo anterior obtemos a seguinte relagdo "= — =

Considerando o0 seguinte ansatz para o fator de escala

onde @ = 0. Substituindo (25) em (24) encontramos

1

o= =
in+2)

% Go & o valor atual da constante gravitacional.

125)
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com a restri¢do de que (n + 2) > 0. Portanto (23; 25) podem ser escritas como

" v L " — 1 F 5
() = Opagt™ T, alf) = aptT™7. | 26)

Contudo agora possuimos dois parametros desconhecidos wen. A
determinacdo dos valores destes parametros se torna necessaria, para que possamos constatar
se 0 campo escalar pode ou n~ao ser um campo que compdem a energia escura para 0 espaco
tempo (2 + 1) dimensional. A partir da conservagdo do tensor energia momento, encontramos

a equacdo de estado para o campo escalar como sendo
fsp T 2; (pep +pep =0 (27)

Substituindo (26) em (18; 19), encontramos

. .
1 fwn® &*

a = —n | —.

i iy 2 ") oal

Reescrevendo as equacgOes acima em termos do campo escalar ¢ e

substituindo em (27) temos

1 fom—4y o [ o ;_':-2\\_ 126 c;+.u'n—1-_;.~?
g n alo ;_ﬂ}_ grno | o n ot

de onde obtemos
w=-2 n=-L (28)

o . _ =TS
Estes resultados s~ao coincidentes com a relagéo ™ = encontrada a

partir das equacdes de campo, 0 que leva também ao valor de © = 1 para (2 + 1) dimensdes.

Este resultado esta em acordo com a condi¢do imposta inicialmente para o parametro = .
Substituindo (28) em (26), temos

o(t) = gpay't™!, alt) = agt. (29)

Podemos observar que conforme o universo se expande, 0 campo escalar

diminui seu valor com o inverso do valor do fator de escala. Aplicando (29) nas equacdes para

5 2
=1 | =
pD = ;- (a-:?_l ) epsD =

esD epsl  encontramos que 0. Jevando a conclusdo que

wsD = 1U. Este resultado mostra que para (2 + 1) dimensdes, o campo escalar de Brans-

Dicke n~ao constitui um campo componente da energia escura. Contudo este campo pode ser
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analisado como uma componente da matéria escura, ja que s possui comportamento
analogo ao da densidade de energia # para o caso (2 + 1) dimensional. Para que o campo
escalar se comportasse como um campo de energia escura Seria necessario que
pel} < Deque welD < 0.

Para que possamos ter total certeza sobre resultado, devemos entdo incluir
0s campos de matéria nas equacbes de campo. Isto tornara as equagbes de campo mais
complicadas de serem resolvidas, contudo trara resultados mais realisticos. Assim utilizando

(15; 16; 17) para o universo plano na era dominada pela matéria, obtemos

al 8T i )

- = —p+ 8Tpzo , (30)
a® i :

@ . -

— = —8mp=sn . (31)
o .

@ - g )

e+ 2—=—-n (32)
@ (3 4+ 2w)’ :

onde #=z ®Psr possuem a mesma forma como em (18; 19). Usando a identidade de Bianchi

nas equacdes de campo obtemos as equacOes de estado para os campos de matéria e escalares

6 +22p =0, (23)
i

—p. (34)

bep + EE {6zp +pep) =
a o
Como o campo escalar ndo possui massa e nao interage diretamente com 0s
campos de matéria, vemos que (33) manteve sua forma original, preservando assim o
principio da equivaléncia fraco. Porém a equacdo de estado do campo escalar possui um
termo acoplado aos campos de matéria. Isto ocorre devido ao fato de que como indicado por
(32) # ¢é a fonte do campo escalar, e mesmo sem o campo escalar possuir massa ou estar
contido na lagrangeana de campos de matéria, ainda existem termos de mistura devido ao
acoplamento ndo minimo a lagrangeana do campo gravitacional, que produzem esses termos
de acoplamento tanto em (32) como em (34).
Como feito anteriormente propomos 0 ansatz para o campo escalar e fator

de escala, sendo estas

o(t)=adgt", alf)= fgt” . (35)
Substituindo (35) em (30; 32) obtemos
- IJ3 =+ Qw |3 i -2;'..'." '._,12 + 10w . .
8=t == 2 —. (36
d+a) T+ (6+5w) =)

Usando (36) podemos reescrever (35) como
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(i T . [F+3u| o
G (t) = ot | = g BT (37)

14+ ] 48w L F
. Al
W

Como Z = U, porém finito os valores singulares de « devem ser excluidos,
portanto (4 + 4 +) > 0 levando a obtermos que * = —1 ¢ a primeira condi¢do para que o

sistema seja finito. Usando (37) em (18), obtemos

1 (3420 VI 10w [ w12+ 10 9') - -
O5p = G (4+ 4_,‘-]1 (6 + 3] 2 I:E + afu.':l ) v

Contudo possuimos duas escolhas de sinal para (38). No entanto devemos
levar em consideracdo que a densidade de energia do campo escalar deve ser positiva
definida, para que esta satisfaca a condicdo de energia fraca™ possuindo assim algum
significado fisico, assim podemos excluir a solucdo "+ levando em consideracdo apenas a
solucdo - que garante assim a positividade da densidade de energia. Portanto podemos
reescrever (37) e (38) como

[T+l T (T3

O (t) = gpt T TR g (t) = gt (39)
1(3+20) VvIZF 10w w12+ 10w .
050 =—I' :II-. Vl, +_ - —l‘.r_. — —2 1.‘_-3_ I-L[“

: Bri4+4w)” (B+dw) \2 (6+3w) '

Ao usar (39) em (19) ; obtemos
1 (3+20) VIZF Liw CE (¢ } VIZE 100
z =<-_ n . — Al T .
FEE T s (4+4w)? (6+ 5uw) (3 + 2w) {6+ 5w)
|._-l-] x_l

O valor para a pressdo devido ao campo escalar pode ser positivo ou
negativo dependendo exclusivamente do parametro adimensional «-

Ao analisarmos a figura 1 podemos constatar que fz2 é positivo para
valores proximos de « = —1 e decresce assintéticamente para um valor positivo proximo de
zero para grandes valores de «. Para ##2 podemos observar que este é negativo para valores

v<—0.% e se torna positivo para valores maiores de «. Ambos #52%Pzz tendem

assintéticamente a valores muito proximos

15 Condicao de energia fraca: requerimento de que a densidade de energia seja sempre positiva.



22

P2D

Figure 1 — comparativo entre P52 (vermelho) e (verde):

Figure 2 — “Z2 em termos do pardmetro adimensional «-

de zero para grandes valores de «- A partir da equacdo de estado que relaciona #&= ® P50

encontramos que “=% = %55~ onde !sp é 0 parametro na equacao de estado que relaciona a
densidade de energia do campo escalar com sua respectiva pressao.

Pode-se constatar a partir da figura 2 que para valores de « = —0.9 ¢
parametro que relaciona a densidade de energia a pressdo do campo escalar possui valores
negativos. Contudo estes valores negativos, podem ndo ser grandes o suficiente ao ponto de
que a correcdo aos termos de energia escura se torne desnecessaria.

Assim de maneira similar ao feito em relatividade geral obtemos a seguinte
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Figure 3 — Gréfico do pardmetro de desaceleracdo g em termos do parametro w- A figura do lado
direito mostra o comportamento de q préximo de seu valor maximo. A figura do lado
esquerdo mostra 0 comportamento assintético de g em termos de -

expressao para o parametro de desaceleracéo™

i n 2 (149 . On 27
—p+ — | Wep | frp =
eH T Tt BD ] £52

4o  H?

IJ. + 2wrp :l OED - -j_-l-?]

Como era esperado o pardmetro de desaceleracdo possui dependéncia com
relacdo ao parametro « para a teoria de Brans-Dicke.

Ao fazer uma andlise da figura 3, constatamos que independente do valor de
w, sempre teremos valores positivos para o parametro de desaceleracdo ¢, este
comportamento pode ser observado ao analisarmos o comportamento assintotico de g, que
sempre possuira valores apenas positivos até para grandes valores de «- Comparando com 0s
resultados obtidos para pressdo e densidade de energia do campo escalar mostrados na figura
1, os resultados para o parametro de desaceleracdo da figura 3 sé confirmam o esperado, ja
gue a densidade de energia e pressdao do campo escalar tendem assintéticamente a zero para
grandes valores de «- Portanto os resultados obtidos com a teoria de Brans-Dicke nédo estdo
em acordo com os dados sobre densidade de energia e taxa de expansao obtidos pelo WMAP
[41, 2, 6, 59].

Com isto podemos comprovar que o modelo cosmolédgico construido a
partir da teoria de Brans-Dicke em (2 + 1) dimens@es, ndo se comporta como uma teoria pura
de energia escura. Portanto modelos construidos com base na teoria de Brans-Dicke em (2 +
1) dimensdes também necessitam de corregdes quanto a energia escura. Porém para pequenos
valores do parametro “ a densidade de energia do campo escalar funciona como um termo de

matéria escura, acrescendo valores positivos para a densidade de energia *-

18 Detalhes apéndice A
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4 ENERGIA ESCURA

4.1 CONSTANTE COSMOLOGICA

Existem vérias observacdes cosmologicas que sugerem a existéncia de uma
constante cosmoldgica ndo nula, vinculada a energia do vacuo ou energia de Casimir com
diferentes niveis de realidade. Muitas destas determinam tanto a densidade de energia, devido

a matéria barionica e escura 2 como alguma combinacéo entre a densidade de energia devido
ao vacuo I = £1. Estas evidéncias quando combinadas com observages da CMB, que levam

a dizer que a densidade de energia total £ é aproximadamente igual a 1 ou alguma estimativa
independente de 2, nos levam a um valor ndo nulo da constante cosmologica.

Modelos tedricos mostram que a evolugdo temporal de um universo que
possue uma constante cosmoldgica nao nula, ocorre de uma fase com expansao desacelerada
para acelerada devido ao valor negativo da componente topoldgica da energia do vacuo ou
energia de Casimir'’ [60, 1]. No entanto as medidas feitas pelo WMAP sobre a CMB e
supernovas do tipo IA, indicam que o valor esperado para a constante cosmologica, é 123
vezes menor que o seu valor tedrico calculado a partir da energia de Casimir.

Com isto a constante cosmoldgica passa a possuir apenas uma pequena
parcela de toda a energia contido no universo, ndo apresentando assim uma fase de expansao
acelerada como prevista pelo modelo tedrico. Isto leva o modelo teérico a discordar
completamente com os resultados experimentais obtidos pelo WMAP. Assim existe a
necessidade de que outros modelos sejam propostos com o objetivo de corrigir as anomalias

dos modelos tedricos quanto as medidas do WMAP.

17 Detalhes apéndice B
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4.2 ENERGIA ESCURA HOLOGRAFICA

A poucos anos foi sugerido com base no principio holografico [50, 48, 49],

gue para uma teoria quantica de campos um cut-off de curta distancia (UV cut-off*®

) esta
relacionado a um cut-off de longa distancia (IR cut-off), devido ao limite produzido pela
formacdo de um buraco negro [3]. Este limite primeiro impdem uma restricdo em que a
entropia maxima em uma dada regido do espago, ndo deve exceder a entropia de um buraco
negro que ocupe a mesma regido, este limite restringe a entropia maxima de uma dada regiéo
do espaco como sendo “mex = Sak-

Esta relagdo para a entropia leva a uma restricdo para a energia contida em
uma certa regido. Se f» € a densidade de energia de ponto zero causado por um cut-off de

curta distancia, a energia total em uma regido de tamanho L ndo deve exceder a massa de um

Loy =

RTE
Ly

buraco negro que ocupe a mesma regido. Assim para (2 + 1) dimensdes temos
Esta relacdo indica que a densidade superficial de energia de uma certa regido do espaco, néo
deve exceder a massa de um buraco negro que ocupe essa mesma regido [15]. Portanto ao

saturarmos esta inegualdade obtemos

b

=" M

L (43)

e

4

e

¢ é uma constante adimensional e *: =#7C ¢ a massa de Planck. Contudo a escolha de um
limite superior para o cut-off de longa distancia se torna necesséria. A escolha mais logica é o
raio de Hubble E~'que indica o atual tamanho do universo: Logo (43) pode ser escrita como
gy = 53.1;_3 H. (44)
Esta densidade superficial de energia é conhecida como energia escura
holografica, devido a esta ser obtida & partir de consideracdes do principio hologréfico.
Exatamente da mesma maneira que a densidade de energia “ para a matéria, a densidade de
energia escura também estd relacionada a pressdo por meio de uma equacdo de estado
Do = WipPa.
Este termo de energia escura é utilizado de maneira a compensar os 70% de
energia, que estdo faltando nos modelos cosmoldgicos para que a equacdo de Friedmann seja
satisfeita, e estabelecendo assim um parametro de desaceleracdo negativo (taxa de expansdo

acelerada) como constatado a partir das medidas feitas pelo WMAP.

18 Cut-off ultravioleta: é o valor maximo permitido para energia ou valor minimo permitido para distancias muito
pequenas normalmente da ordem de Planck.
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5 MODELOS COSMOLOGICOS (2 + 1) DIMENSIONAIS CORRIGIDOS
PORMODELO DE ENERGIA ESCURA HOLOGRAFICA

5.1 RELATIVIDADE GERAL

Para suprir a necessidade observada na secdo 3.1, quanto & correcdo a
energia escura para 0 modelo cosmolégico fundamentado na relatividade geral, utilizaremos o
modelo de energia escura hologra.ca discutido anteriormente.

Para isto iniciaremos por redefinir # — #= T £4: em (7) ; logo temos

22
2] —n .
— = M (p + 04,
a? g

a2l
-lfl,B = P T PA,

P = M2H? — gy, (45)
Substituindo (44) em (45) ; encontramos
P = M?(H? — £ H) (46)
Utilizando a identidade de Bianchi encontramos as equacdes de estado para
o sistema do fluido perfeito. A equacdo de estado com relacdo a matéria (12) ; permanece sem
alteragdes, isto ocorre devido a energia escura ndo interagir diretamente com 0s campos de

matéria. Porém agora possuimos uma nova equacao de estado com relacdo a energia escura,

que possui a forma
b+ 2= (pa+pa) = 0. (47)
a

onde #+¢Pa sdo a densidade de energia e a pressao, ambas quantidades estdo relacionadas

pela equacdo 7* = ““P* Podemos escrever o fator de escala na forma do seguinte ansatz

a(t) = api®, (48)

onde & €& um parametro a ser determinado. Substituindo (48) em (47), obtemos a seguinte

relagdo entre “* e o parametro «

n = —é (G :l 1 1) . (49)

Podemos utilizar a condicdo de que a pressdo deve ser negativa para que a

taxa de expansdo do universo seja acelerada, para determinar o valor minimo
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B
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Figure 4 — Grafico de “* em termos do parametro -

]

Figure 5 — Gréfico do parametro de desaceleracdo g em termos do pardmetro =

de a para que a pressédo com relacdo a energia escura seja negativa. Usando esta condigdo em

L
1

(49), obtemos que = ~ 7 é o valor minimo para que a pressdo seja negativa. Isto é necessario
para que o modelo possua 0 mesmo comportamento observado pelo WMAP.

Pela anélise comparativa dos dados do WMAP [41] para o valor do

R o ea [y 034 ) - . .
parametro “+ = —0-T2533 com os valores obtidos para “* pela figura 4, podemos concluir
. . A o= 17502
que o valor mais provavel para o parametro -

Somente a condicdo de negatividade da pressdo néo garante que a taxa de
expansao seja acelerada, para garantir que isto ocorra é necessario que a condi¢do de energia
forte ndo seja satisfeita. Para isto temos

a . .
— = =27G (pm + pa + 2pa) < 0,
a

levando a

O+ o+ 2p4 = 0L (50)
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Resolvendo a inequagédo acima, obtemos que o valor minimo do parametro

o @ a > 175, estando assim dentro do valor obtido anteriormente pela figura 4. Logo
podemos reescrever (48) como

alt) = apt”, onde o= 1.75. (51)

Com isto garantimos que a taxa de expansdo do universo seja acelerada. O

parametro de desaceleracdo com energia escura obtido & partir da condicdo de energia forte,

possui a forma

Podemos notar que o parametro de desaceleracdo possui dependéncia

“ logo que as densidades “='P* e a pressio P+ dependem

indireta com o parametro
diretamente com <.
Podemos observar na figura 5 que para valores maiores de = = 1.75 o
parametro de desaceleracdo g possui apenas valores negativos, o que esta em acordo com as
observagdes do WMAP. Para grandes valores de ® o parametro ¢ tende ao valor assintético

constante 4 = —0-1.

5.2 TEORIA DE BRANS-DICKE

Utilizando (15; 17) e fazendo # — #= ™ 4 obtemos

=— (g + o4+ 37050 (33)
e i
é - & . ) R
G+ 2—0= ——— (P + oo — 2py) (54)
v ._3 I 2;..']

estas sdo as equacdes de Friedmann para teoria de Brans-Dicke (2 + 1) dimensional com
energia escura. Como “= ndo interage diretamente com o campo escalar a equacdo de estado
com relacdo a matéria permanece a mesma. Contudo a equacao de estado que diz respeito a

densidade de energia do campo escalar na era dominada pela matéria (34) se torna

. &, \ @, . i
fzo + L \Psp — PsED 1= = P T PN — 21?.1: . '._GIEIJ
o [ar
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Uma nova equacgdo de estado com relagdo a energia escura é necessaria

devido a conservacao do tensor energia momento, esta equacao € dada por
o+ EE (oa +p4)=0.
79
Esta é a mesma equacao (47) obtida para relatividade geral. Esta mantém

sua forma devido a energia escura ndo possuir interacdo direta com o campo escalar. Para

resolvermos (53; 54) propomos o0 seguinte ansatz

o) =ggt", alt)=a
Substituindo (56) em (53; 54), obtemos
(3 + 2w) L (3 +20) V10w + 12 .
' ST (d+4w) (6+5w) 2

o

Iy
=]

[¥1)
5]

(F=dau]
i

onde a solucdo positiva de 7 é excluida devida a condicdo de positividade de
ﬂul‘.'m.

Substituindo (57) em (56), temos
et ‘T al(t) =

& '-z-'| —_— ;_-Pll:f_li— | (Bt |

As mesma condi¢des para o pardmetro adimensional “ obtidas na secéo 3.2

sdo validas aqui, inclusive o comportamento de “=2- Isto era esperado ja que o campo escalar

ndo possui interagdo direta com a energia escura e matéria.
Substituindo (58) em (47) obtemos
(59)

podemos notar que (59) e (49) possuem a mesma forma, no entanto agora o parametro *~

depende do pardmetro adimensional « da teoria de Brans-Dicke.
Podemos observar na figura 6 que “* possui valores negativos para uma

grande variacdo de «, no entanto para grandes valores de « seus valores tendem a zero. Isto
ndo acontece para “#Z: o que ja era esperado ja que a teoria de Brans-Dicke ndo se comporta

como uma teoria de quinta-esséncia em (2 + 1) dimensdes.
Porém para grandes valores de w« ele tende a um valor positivo. Conforme

- R , N - e ]
as observacoes do WMAP o valor esperado para o parametro é =+~ 072537 a0

observarmos a 6 podemos notar que este intervalo ocorre
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Figure 6 — Grafico comparativo entre “sz (vermelho) e “* (verde) ambos descritos em termos do
pardmetro adimensional -

—D.Q-HJ 1

para os valores “ ~ -0.1- Utilizando a condicdo de energia forte obtemos o parametro de

desaceleracéo

2m i . 2 . .

g= P (14 2wy ) pa] + — {14+ 2wsp) o5 (0]
i= g e n) ol IR 5D PBED _

ﬂw .-l 5 . ﬂ-’t 27 J_ 9. 61"

= . - A |— + —1. gy :' - ': |

10 +1 Al 1o E + susp) PED o1}

O pardmetro de desaceleracdo serd negativo, i.e. a taxa de expansdo do

universo serd acelerada, devido a correcdo com relacdo a termos de energia escura feito no

modelo cosmolégico. Isto pode ser concluido devido a que * possui aproximadamente 70%
de toda energia contida no universo, sendo assim a densidade de energia do campo escalar
concentra apenas um pequeno percentual dos 30% restantes da energia.

Como =« possui um valor negativo logo podemos concluir que o parametro
de desaceleracdo g também deve ser negativo para alguns valores de “+ concordando assim
com os dados do WMAP [41]. Podemos também constatar analisando a figura 7 que o
parametro de desaceleragdo possui valores negativos apenas para os valores « < —0.8, este
valor tambem esta em concordancia com o valor esperado encontrado a partir da figura 6 para

0 parametro -



-0.35 -0.3 -0.85 __-~~D.8

-{e 08

-0.1

Figure 7 — Gréfico do parametro de desaceleragdo g em termos do parametro -
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6 DISCUSSAO

Para 0 modelo cosmologico fundamentado na teoria da relatividade geral em
(2 + 1) dimensbes, observamos as duas principais falhas que também sdo observadas em
modelos em (3 + 1) dimensdes; A falha quanto a energia contida no universo, ja que o tensor
energia momento considera somente campos de matéria que correspondem a apenas 30% de
toda energia; A falha quanto ao modelo de Einstein-de Sitter que prevé uma taxa de expansao
negativa (desaceleracdo) para o universo, sendo que as medidas feitas pelo WMAP indicam
uma taxa positiva (aceleracdo) de expansdo. Para isto ocorrer o modelo devia prever a
existéncia de uma nova componente para 0 tensor energia momento, que possuisse uma
pressdo negativa a qual levaria o pardmetro de desaceleracdo a possuir um valor negativo,
concordando assim com as medidas experimentais.

No modelo construido a partir da teoria de Brans-Dicke, observamos

inicialmente que o parametro =2 pode vir a possuir valores negativos quando “ = —0.9,

levando o0 modelo a possuir uma pressao negativa. No entando como mostrado na .gura 3,
para qualquer valor do pardmetro « os valores obtidos para o parametro de desaceleracéo sdo
positivos, levando assim & um modelo com expansdo desacelerada. A razdo disto ocorrer é
devido a pressdo gerada pelo campo escalar de Brans-Dicke, ndo possuir um valor nagativo o
bastante a ponto de anular a atratividade dos campos de matéria.

Se isto ocorresse poderiamos entdo considerar a teoria de Brans-Dicke em
(2 + 1) dimensdes, como sendo uma pura teoria de quinta-esséncia, no entanto o campo
escalar pode ser considerado como um campo componente da matéria escura ja que como
mostrado na figura 1 a densidade de campo escalar possui apenas valores positivos para
pequenos valores do pardmetro “- Entanto para valores assintéticos do parametro «: a
densidade de campo escalar e a pressdo devido a esses campos tendem ao valor zero da figura
3, também constamos que o parametro de desaceleracdo tende ao mesmo valor encontrado
pela relatividade geral, estes resultados estdo em total acordo com a teoria ja que no limite em
que “ — =@ ateoria de Brans-Dicke se reduz exatamente a relatividade geral.

Para os dois modelos anteriores foi constatada a necessidade de correcéo
quanto a termos de energia escura no tensor energia momento. Para estas corre¢fes no tensor

energia momento, utilizamos o modelo de energia escura hologréfica discutido na secéo 4.
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Para o modelo corrigido fundamentado na relatividade geral, constatamos

que o parametro da equacédo de estado de energia escura “+ depende com o parametro & que
indica a poténcia quanto a dependéncia temporal do fator de escala. Ao comparar os valores
I?Q'HJ-?J-

obtidos para “* mostrados na figura 4 com os resultados experimentais de “+ = 0725
obtidos pelo WMAP [41], encontramos que o valor mais provavel para o pardmetro é
= 17503 Estes valores levariam o modelo a uma total concordancia com os dados
experimentais para “+- . Na figura 5 constamos que o parametro de desaceleracdo g possui
valores apenas negativos qualquer gue seja o valor do parametro = e que para valores muitos
grande de =« o parametro q tende ao valor assintético —0.1.

No modelo corrigido construido a partir da teoria de Brans-Dicke
observamos que a dependéncia do parametro “s com o parametro ° é exatamento a mesma
como em relatividade geral, entanto agora © é dependente do parametro w«, trazendo assim as
principais diferengas entre as duas teorias. No comparativo entre “a ® <50 da figura 6
encontramos que o valor mais provavel para o parametro “~ = —0.9731. este valor levaria a
uma concordancia do modelo com os dados experimentais [41], para valores assintoticos de
< 0 parametro “* tende a zero e “Z2 tende ao valor positivo 1, isto é esperado ja que para
valores assintdticos de « a densidade de campo escalar e sua pressdo tendem a um mesmo
valor. Quanto ao parametro de desaceleracdo este também possui valores negativos para o
valor mais provavel de “ ; para grandes valores de “ seu valor tende a um valor negativo

constante muito proximo de zero.
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7 CONCLUSAO

O modelo cosmoldgico construido a partir da relatividade geral em (2 + 1)
dimensGes, possui as mesmas falhas quanto a quantidade de energia e a taxa de expanséo que
seu analogo de dimensdo maior, precisando assim de corregdes.

O modelo cosmoldgico construido a partir da teoria de Brans-Dicke, falha
com relacdo as questdes que a relatividade geral também deixa em aberto. Contudo mesmo a
teoria de Brans-Dicke em (2 + 1) dimensdes ndo tendo se comportado como uma teoria Unica
de quinta-esséncia, ela pode para certos valores do parametro “ se comportar como um
campo componente da matéria escura, assim da mesma maneira como a relatividade geral, a
teoria de Brans-Dicke possui a necessidade de correcOes para a energia escura.

O modelo cosmolodgico corrigido pelo modelo de energia escura hologréfica,
trabalha bem no aspecto de corrigir as anomalias encontradas para a relatividade geral,
trazendo assim as corre¢cOes necessarias para a quantidade de energia, e também fazendo com
que o parametro de desaceleragdo possua valor negativo concordando assim com os dados
obtidos pelo WMAP. Comparando os resultados obtidos com os do WMAP podemos
constatar que o valor mais provavel para a poténcia temporal do fator de escala para um
modelo em (2 + 1) dimensges ¢ & = 1.75%5%1.

O modelo de Brans-Dicke corrigido também corrigiu as anomalias
encontradas anteriormente para 0 modelo. Trouxe também as devidas corre¢des quanto a
quantidade de energia e o parametro de desaceleracdo. Ao comparar os resultados obtidos
com os dados do WMAP encontramos que o valor mais provavel para o parametro

adimensional da teoria de Brans-Dicke para (2 + 1) dimensdes, esta compreendido entre

o= +0.1 . R R
- U-9Z03: com este valor de ! o modelo estaria em acordo com os dados experimentais.

Comparando as teorias gravitacionais podemos concluir que, mesmo sem a
teoria de Brans-Dicke ser uma teoria pura de quinta-esséncia (2 + 1) dimensdes, corrigindo
assim por si s6 as anomalias da relatividade geral ela ainda é melhor no aspecto de trazer
corregfes quanto a campos que possam compor a componente da matéria escura, 0 que a
relatividade geral ndo traz. Também foi possivel observar que bons resultados podem ser
obtidos com teorias gravitacionais reduzidas dimensionalmente, as grandes vantagens quanto
a se trabalhar com estes modelos é: Descomplicacdes nas equacdes de movimento devido a se

trabalhar com espacos de dimensdo menor; Uma maior facilidade em resolver as mesmas
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equac0es diferenciais resolvidas para o caso de dimensdo maior; Trazer resultados que podem

servir como indicativo do comportamento do modelo para o caso de maior dimenséo.
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Apéndice A

Utilizando a equacéo (5) temos

1 Br__, .
SGa R = — T+ 8rTE7, (52)
3 a .

Hnb -

multiplicando ambos os lados de (62) por 9 obtemos

a1 ab BT s o _ .
Rug™ — gug” R = ?Tg;"g Y4 8T IP g%

obtendo que

R=— (ET-“ + s:r”) . (63)
(o]

Substituindo (63) em (62) obtemos

1 87 8n_,
Fos T 30 (_TM - S*Tﬂﬂ) = T+ 87TE”,
2 ] & 3

7 T+ STTB‘D) ;

o

8x . 1
R, = jT:f +87TEF — 590 (
8w ; 1 1
Ry=— T - < .;.,TM) 87| T3F — 24,757 ). (B4
& ( w0 T 59 ™ . 59 W

Utilizando vetores do tipo tempo®® <™ para efetuar a contracéo de indices em (64) obtemos

Ry =T (I-‘.f - fg, T-"“') £°E + 8 (rf'*" - fg T”) £eet (65)
wdl b & ak E ap WS : wd E ol E . ;
Utilizando a condicdo de energia forte obtemos
.. w1 s ey sp 1 BD | anab
R.-‘D-.;‘-.; = _C; Tc:ﬂ - E_;m-.i"' ) " f + &m I-n's - EQMT £k = 0.

Considerando que o tensor energia momento descreve a distribuicdo de energia de um fluido
perfeito para um espaco em (2 + 1) dimensdes, temos as seguintes relaces

I iy
Tl =p, (67)

19 Vetor tipo tempo: No espaco tempo de Minkowski a norma de um vetor é definido por €' = g=s£"E" = £.£7
Um vetor é dito ser temporal se £* = 0. espacial se £ < 0. g nylg se & =10
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T™ = (—p+2p), (63)
T35 E"" = pap, (69
T5% = (—pzp + 2055 - (70)

Utilizando a métrica de Robertson-Walker em (2 + 1) dimensdes temos que a componente

temporal do tensor de Ricci possui a forma

Rop = —2=. (71}
a
Substituindo (67; 68; 69; 70; 71) em (66) obtemos
a iy .\ . ) .\
= le+2p) = 2mlpsp +2psp) 2 0. (72)
Multiplicando (72) por —E~* encontramos
2r . 2w \ e
=gz )~ gz lesn + 2pan) 2 0. (73)
Para a era dominada pela matéria temos que
p=0, pep =w=npsn-

Logo (73) se torna

2 2 X )
g = OF?ID— oz |:1+2;\.-'_RDJ_D_E|_.-,| = 0.

Esta é a equacdo de aceleracdo para um universo descrito pela métrica de Robertson-Walker

em (2 + 1) dimensdes para a teoria de Brans-Dicke.
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Apéndice B

A expressao formal para energia de Casimir pode ser escrita como

1 Z 1
{Ad7e

, . . (CE)
onde ." **/=* é o conjunto de auto valores do operador de Laplace Beltrani £+ - atuando na
parte co-exata das p-formas. Para obtermos o valor da energia de Casimir utilizaremos do

método da fungdo zeta onde obtemos

_1 .
=y

]. ¥ g |
E, = EL“ (=, ﬁf"-} |

& s, £5°F . . <
O célculo da funcao zeta ~ ( ) pode iniciar a partir da representacdo

. , 1 = ACE
; ICElY . a— —%

T - By = - dt 7 1Tr e~
' s T(s) Jy

CED

onde o traco do heat kernel < = €7 . pode ser calculado usando a formula de Fried [14].

Levando em conta os graus de liberdade fisicos obtemos
Tric, = 17 (K.) = HP' (k)

O primeiro termo do lado direito € a contribuicdo do elemento identidade do grupo de

isometria T e este é dado por

x (1) Vel (T/G)

I]"“ [-"C:_:' = A

i1 3%
fa'wa (r)e TR
Hag L)
=

O segundo termo é a contribuicao restante para os elementos do grupo de isometrias

[l . 1 x (1) . ety B
H (K = E et O () s, () e TR TR
T WVVES \L.'I'_i'.'_ll"_ _I:}JI:FJ }. » N

Aqui X é o homeomorfismo T — 5" Para mais detalhes e notagdes ver [1]. As propriedades
espectrais do operador de Laplace Beltrami sdo controladas pela medida de Harish-Chandra-

Plancherel = \"} que é dada por

o (7] = CN 10 E:;ul aggta.m"-_ (mr)r¥*l | para N = En.
e L # T Y anr® .para N =2n+1
—L _ oIN—ATE [ AT/ m e . .
onde €& =27 TN/} e an 530 05 coe.ciente de Miatello [52].

TR
A funcéo zeta relacionada a identidade It (%) ¢ calculada como sendo
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¢ (s, £0F) = %,1 (1) Vol (T/G)CrCl Y anl!

: Kii(s—j— Lo _p]‘ )
" Z (=gl =1){z=2). (s —=(j=+ J._:-_:-+

=0
4 L FTUripa+t+p—p)
(5T (1—35) f, [Eux.ﬂ[.—ﬁufl+r31

Ty T I P - . x
| aechilarn), & vriil é o logaritimo derivado da funcéo

Onde km -'!f-:r_ [.Sf lj_ g;] = JI'E dr ;‘__gl,_._ :'.f': +r

zeta de Selberg. Para dimensdo impar temos
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Para dimensdo impar existe polos para © =
pode ser obtida por meios de regularizacdo via funcéo zeta.
Para espaco de dimensao par a energia de Casimir possui a forma
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Contudo mesmo a energia de Casimir possuindo uma componente negativa de presséo o valor

tedrico discorda das medidas, fazendo com que esta possibilidade seja descartada para o

problema de energia escura.
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