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Resumo

O universo observado é localmente inomogéneo. Mesmo que em grandes escalas atinja-
se a homogeneidade e isotropia, em menores escalas uma grande variedade de estruturas é
observada. Como a luz sente o campo gravitacional local, sua propagacao pode ser alterada
pela presenca das inomogeneidades, assim como as distancias de diametro angular e de
luminosidade. Os testes cosmoldgicos, que geralmente utilizam a suposi¢ao de um universo
perfeitamente homogéneo, podem gerar vinculos nao acurados devido a granularidade do
universo.

Nesta tese, estudamos como a propagacao da luz é afetada por inomogeneidades de
pequena escala. Adotamos a aproximacao de Dyer—Roeder e extensoes, caracterizadas fe-
nomenologicamente pelo parametro de aglomeramento «. Analisamos essas aproximagoes
de maneira tedrica e observacional. Discutimos a viabilidade fisica e restringimos observa-
cionalmente os parametros livres dos modelos considerando diferentes testes cosmologicos.

Inicialmente, consideramos um modelo ACDM plano e a aproximacao de Dyer—Roeder
padrao, onde o parametro de aglomeramento assume valores entre 0 e 1. Utilizamos amos-
tras de supernovas do tipo la (SNe Ia), medidas de H(z) e gamma-ray bursts (GRBs)
para vincularmos « e o parametro de densidade da matéria €2,,,. Mostramos que, mesmo
vinculando apenas €,,, medidas de H(z) podem melhorar os vinculos sobre «, devido
as diferentes degenerescéncias no espago de parametros. Utilizando apenas SNe Ia ou
GRBs, mostramos que os vinculos sao fracos sobre o parametro aglomeramento. Quando
combinamos as duas amostras, conseguimos melhores vinculos, com o par de parametros
restrito aos intervalos: 0.24 < Q,, < 0.33 ¢ 0.52 < a < 1.0, dentro de 95.4% de confianca
estatistica. Os dados sao completamente compativeis com um universo perfeitamente ho-

mogeneo, mas uma grande regiao no espaco de parametros com « # 1 é ainda permitida



pelas amostras consideradas.

Posteriormente, analisamos uma abordagem de Dyer—Roeder estendida na qual o para-
metro de aglomeramento ag pode assumir valores maiores que a unidade. Testamos a
viabilidade do modelo através de uma analise estatistica envolvendo dados de SNe Ia
em um modelo ACDM plano, onde o melhor ajuste obtido é ap = 1.26 e €0, = 0.25.
Dentro de 68.3% de confianca estatistica, os parametros foram restritos aos intervalos
021 <Q,<029¢0.72 < ag <1.94. Também estudamos os efeitos de diferentes valores
de ag em um modelo ACDM e em um modelo XCDM plano. Em ambos os casos, valores
para ag maiores que 1 levam a um melhor acordo entre os dados de SNe Ia e os provenientes
de oscilagoes actsticas dos barions e da radiacao césmica de fundo. Por fim, apresentamos
um modelo simplificado para explicar a possibilidade de ag ser maior que 1, baseado na
existéncia de vazios.

A influéncia das inomogeneidades de pequena escala em testes de consisténcia cos-
molégicos também é investigada. Mostramos que tais inomogeneidades podem gerar falsos
positivos em dois testes: o primeiro relacionado ao Principio de Copérnico e o segundo
ao modelo ACDM plano. Por outro lado, discutimos que esses testes também podem ser
usados para se discernir sobre a melhor maneira de se descrever a influéncia das inomoge-
neidades sobre a propagacao da luz. Por fim, descrevemos uma maneira de se reconstruir
o parametro de aglomeramento diretamente dos dados, sem a suposi¢cao de sua forma fun-
cional, dentro do modelo ACDM, e discutimos métodos para se distinguir entre os efeitos
de a e modelos cosmoldgicos alternativos.

Nossos resultados mostram a importancia de se compreender e testar as hipoteses utili-
zadas na construcao de modelos cosmolégicos. Isso é fundamental para que nao tenhamos

apenas resultados precisos, mas corretos.



Abstract

The observed universe is inhomogeneous. Even being homogeneous on large scales, on
smaller scales a great variety of structures is observed. As light feels the local gravitational
field, its propagation may be altered by the presence of inhomogeneities, and so the angular
diameter and luminosity distances. The cosmological tests, generally performed under the
assumption of a perfectly homogeneous universe, may provide constraints without accuracy
due to a lumpy universe.

In this thesis, we study how light propagation is affected by small-scale inhomogenei-
ties. We adopt the Dyer-Roeder approximation and extensions, which are characterized
phenomenologically by the smoothness parameter . These approximations are analyzed
in a theoretical and observational basis by using different cosmological tests.

Initially, we consider a flat ACDM model and the Dyer—Roeder approximation, where
the smoothness parameter takes values between 0 and 1. We use samples of type la super-
novae (SNe la), H(z) measurements and gamma-ray bursts (GRBs) in order to constrain
a and the matter density parameter §2,,. It is shown that even coinstraining only €2,,, the
H(z) measurements offer a means to improve the constraints over «, due to a different
degenerescence in the parameter space. By using the SNe Ia or the GRBs samples, we
show that the constraints over the smoothness parameter are weak. When we combine
both samples better constraints are derived, with the pair of parameters being restricted
on the intervals: 0.24 < ,,, < 0.33 and 0.52 < o < 1.0, within the 95.4% confidence level.
The data are completely compatible with a perfectly homogeneous universe, but a large
region in the parameter space with o # 1.0 is still allowed by the considered samples.

Subsequently, an extended Dyer—Roeder approach is analyzed in which the smoothness

parameter g can assume values greater than unity. The viability of the model is tested



through a statistical analysis involving SNe Ia data in a flat ACDM model, where the
best fit is ap = 1.26 and Q,, = 0.25. The parameters are restricted, within the 68.3%
confidence level, on the intervals 0.21 < €, < 0.29 and 0.72 < ag < 1.94. We also study
how different values of ar affect the contours in a ACDM model and in a flat XCDM
model. In both cases, values for ap greater than unity may provide a better agreement
between the SNe Ia data and those from the baryon acoustic oscillation and the cosmic
microwave background. Finally, we present a simplified model to explain the possibility of
ap to be greater than 1, based on the existence of voids.

We continue with a study on the influence of the small-scale inhomogeneities on the
cosmological consistency tests. It is shown that these inhomogeneities may induce apparent
violations in two tests: the first related to the Copernican Principle and the second related
to the flat ACDM model. On the other hand, the tests can be used in the reverse manner
in order to decide the best way to describe the effects of the inhomogeneities on the light
propagation. Finally, a new method is devised to reconstruct the smoothness parameter
directly from the data, without assuming its functional form, in a ACDM model, and some
suggestions of how to distinguish between clumpiness effects from different cosmologies are
discussed.

Our results show the importance to understand and test the hypotheses used in the
building of cosmological models. This is vital in order to have not only precise results, but

correct ones.



Notacao e Convencoes

Assinatura da métrica: (+,—,——).

Indices gregos variam de 0 a 3, indices latinos variam de 1 a 3. Indices repetidos

obedecem a convenc¢ao de Einstein.
Derivada parcial: a% =0
Derivada covariante: A%, = A% 5 4T ;AN

Usaremos um sistema de unidades onde ¢ = 1, salvo mengao em contrario a fim de

explicitar algo em questao.

Expressoes em outro idioma serao escritas em itdlico.
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Capitulo 1

Introducao

Na ultima década, um conjunto de dados astronomicos transformou a cosmologia em
uma area de ponta da ciéncia contemporanea. Interpretados a luz dos mais recentes avancos
teodricos, tais dados estabeleceram um novo cendrio cosmologico, usualmente denominado
modelo de concordancia césmica ou ACDM. O termo A se refere a constante cosmoldgica,
introduzida por Einstein em 1917, e CDM a matéria escura fria (cold dark matter), que sao
suas componentes principais totalizando cerca de 95% do contetido energético do universo.

Esse modelo tem suas bases fincadas em evidéncias observacionais advindas de intimeros
avancos na quantidade e qualidade dos dados. A saber, a catalogacao de mais de 500
supernovas do tipo Ia que sao utilizadas como velas padrao, grandes surveys para obtencao
de fungoes de correlagao de N pontos de galdxias e quasares (SDSS, 2dFGRS, 2dFQSO,
WiggleZ), satélites para a medigao das anisotropias da radiagao césmica de fundo (COBE
e WMAP), medigao da oscilagao actistica dos barions, entre outros.

Como resultado, essa ampla gama de dados, proveniente de diferentes fenomenos fisicos
conectados com as diferentes observagoes astronomicas, levou ao estabelecimento de uma
cosmologia de precisao. O que isso significa? Basicamente, devido a complementaridade
das sondas cosmicas utilizadas, ficou estabelecido que diversos parametros cosmoldgicos
sao determinados com precisao da ordem de alguns por cento.

A figura (1.1) mostra os resultados obtidos por Amanullah et al. (2010) utilizando
supernovas (SNe), radiagdo césmica de fundo (CMB) e oscilagdo actstica dos béarions
(BAO). Os vinculos se referem ao parametro de densidade da matéria €2, e ao parametro
de densidade da constante cosmoldgica €25, onde os contornos representam regioes de
confianca estatistica de 68.3%, 95.4% e 99.7%. O painel esquerdo apresenta os vinculos

sem levar em consideracao os erros sistematicos na analise de supernovas. Quando se inclui
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0.1
Qs Qar

Figura 1.1: Plano (,,, Q4 ) obtido por Amanullah et al. (2010) utilizando dados de SNe, BAO e CMB. O
painel da esquerda nao leva em consideragao os erros sistemédticos na andlise de SNe. O painel da direita
mostra como os contornos sao afetados pelos erros sistematicos na andlise com SNe, onde uma regiao maior

no espago de parametros passa a ser permitida em comparagao com a analise anterior.

tais erros, como ¢ mostrado no painel direito, uma regiao maior no espago de parametros
é permitida.

A conclusao que tiramos destas figuras é que nos aproximamos de uma era onde o0s
erros na determinacao dos parametros cosmoldgicos sao dominados por erros sistematicos.
Estamos nos dirigindo a um ponto onde a acuracia ¢ tao ou mais importante que a precisao.
Como discutido por Peebles (2010), uma balanca pode fornecer um peso com precisao de
varios algarismos significativos, mas se estiver mal calibrada, nao fornecera um resultado
acurado.

A necessidade de se ter acuracia fica ainda mais em evidéncia quando consideramos
que nao temos uma boa compreensao dos constituintes basicos do universo. Embora as
primeiras evidéncias da matéria escura remontem a década de 1930 (Zwicky, 1933), ainda
hoje a particula associada nao foi detectada em laboratorios terrestres. Por outro lado, a
constante cosmoldgica, que é associada a energia do vacuo, sofre de dois grandes proble-
mas tedricos: o problema da constante cosmolégica e o problema da coincidéncia césmica
(Weinberg, 1989; Peebles e Ratra, 2003). O primeiro se refere ao valor estimado através
das observacoes e o calculado a partir da teoria quantica de campos, onde a razao pode
divergir em até 10'2°, a maior discrepancia j& observada na fisica. O segundo problema
estda relacionado ao porque €2, e 2, tém a mesma ordem de grandeza na fase atual do
universo. Como a densidade de energia da matéria se dilui com a expansao e a constante

cosmoldgica é fixa, é muito improvavel que vivamos em uma época em que as duas tém
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aproximadamente o mesmo valor, uma vez que na maior parte da historia césmica essas
duas componentes divergiram por intiimeras ordens de magnitude. Ainda mais intrigante,
valores um pouco mais altos para €2, inviabilizariam a formacao de estruturas, enquanto
valores um pouco mais baixos fariam que A nao fosse detectada.

A conjuntura atual faz com que os cosmolégos tenham que analisar todos os aspectos
considerados na construgao de um modelo cosmoldgico. Logo, é de extremo interesse fazer

um excrutinio de suas principais hipéteses subjacentes, que sao (Uzan, 2010):

e uma teoria de gravidade;
e uma descricao do conteudo material do universo e suas interacoes nao-gravitacionais;
e hipoteses de simetria;

e a topologia do universo.

Dadas as quatro condigoes acima, é interessante analisar quais sao as principais su-
posicoes subjacentes ao modelo de concordancia césmica (ACDM). Primeiramente, o mo-
delo toma a teoria da relatividade geral (TRG) para lidar com a gravitagdo. Suas compo-
nentes principais sao a constante cosmoldgica, matéria escura fria e barions, interagindo
entre si apenas gravitacionalmente. Além disso, é suposto que o Principio de Copérnico é
valido, ou seja, somos observadores tipicos. Tal fato, junto com a isotropia da CMB em
relacao a nés, implica na homogeneidade e isotropia do Universo em grandes escalas, onde a
métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW) é derivada. A topologia deste
modelo ¢ a trivial.

Portanto, pode-se alterar as hipdteses destacadas acima para explicar as observacoes a-
tuais sem considerar a existéncia de uma constante cosmologica. Evidentemente, a nulidade
da constante cosmolégica deveria também ser explicada.

A principio, poderfamos adotar outra teoria de gravitagao, por exemplo teorias f(R),
onde termos extras nas equagoes de campo seriam responsaveis pela aceleracao (para um
artigo de revisao abrangente sobre teorias de gravitacao modificadas veja Clifton et al.,
2012). Outra possibilidade seria alterar o contetido energético do Universo, através da
insercao de uma nova componente que possui pressao negativa para acelerar a expansao.

Geralmente, tal componente é chamada de energia escura (Li et al., 2011). Quando a nova
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componente é relacionada a um campo escalar canonico é chamada de quintesséncia. Mode-
los onde a nova componente interage com outros constituintes também foram considerados
na literatura (e.g. Amendola, 2000).

Também podemos considerar que vivemos no centro de um grande vazio, da ordem
da escala de Hubble (Moffat e Tatarski, 1992, 1995). Isso significa quebrar a hip6tese de
homogeneidade e isotropia do universo, levando em seu caso mais simples a métrica de
Lemaitre-Tolman-Bondi (LTB). Neste caso, nao ocorre aceleragao, ja que esta so é inferida
quando se assume a métrica de FLRW para a andlise dos dados observacionais.

Visto que existem vérios caminhos a se trilhar, nesta tese nos concentraremos na im-
portancia de se ter acuracia em cosmologia. Em particular, preocupamo-nos com os efeitos
das inomogeneidades locais sobre a propagacao da luz. Mesmo que em grandes escalas o
universo seja homogéneo e isotropico, em pequenas escalas ele nao é. Tal fato é de facil
verificacao, dado que presenciamos estruturas em diversas escalas.

Por outro lado, a influéncia destas inomogeneidades na propagacao da luz e, conseqiien-
temente, na determinacao de parametros cosmoldgicos, ainda é uma questao em aberto.
O primeiro trabalho a enfatizar a importancia de tais efeitos foi realizado por Zel’dovich
(1964), considerando que a luz se propagaria no vacuo. Posteriormente, Dyer e Roeder
(Dyer e Roeder, 1972, 1973) adotaram a hip6tese que a luz se propaga por um meio com
densidade ap,,, onde p,, ¢ a densidade da matéria e a é o parametro de aglomeramento.
Quando o = 0, temos o caso extremo tratado por Zel’dovich da luz se propagando pelo
vacuo. Mas se a = 1, obtemos o caso padrao da luz se propagando em um universo perfei-
tamente homogeéneo e isotrépico. Essa abordagem ficou conhecida como aproximagao de
Dyer-Roeder.

Portanto, a influéncia das inomogeneidades na propagacao da luz se da pela distribuicao
de matéria na linha de visada. Diferentes hipoteses sobre a distribuicao de matéria geram
resultados distintos, como é o caso da aproximacao de lenteamento fraco.

Nesta tese, investigamos a chamada aproximacao de Dyer-Roeder e suas extensoes,
tanto na sua formulacao tedrica quanto nas conseqiiéncias observacionais. Nosso objetivo
é tragar maneiras de se estabelecer o melhor modo de se descrever os efeitos das inomoge-
neidades locais sobre a propagacao da luz. O formato da tese é descrito a seguir.

No capitulo 2, fazemos uma revisao do modelo de concordancia césmica ACDM. Ini-

cialmente discutimos as hipéteses basicas do modelo, como a teoria da relatividade geral,
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o principio de Copérnico que leva a métrica de FLRW, o contetido energético-material do
universo e dai inferimos sua dinamica. Em seguida, apresentamos as bases observacionais
do Big Bang, em que o modelo ACDM se sustenta. Posteriormente, discutimos brevemente
alguns observaveis em cosmologia, extremamente importantes nas analises observacionais.
Estudamos o conjunto de evidéncias que levaram a introdugao do setor escuro do universo,
composto pela matéria escura e constante cosmoldgica. Por fim, descrevemos algumas ano-
malias apresentadas por ACDM e modelos cosmoldgicos alternativos que tentam solucionar
tais questoes.

No capitulo 3, estudamos a propagacao da luz no espago-tempo e como sua trajetoria é
modificada por diferentes distribuicoes de matéria ao longo da linha de visada. Iniciamos
analisando a aproximacao de optica geométrica em espagos curvos e derivamos a equagao
6ptica de Sachs (1961). Terminamos o capitulo mostrando como as distancias de diametro
angular sao afetadas pelas inomogeneidades na linha de visada. Em particular, discutimos
a aproximagao de Dyer—Roeder (Dyer e Roeder, 1972, 1973), tema central desta tese.

No capitulo 4, obtemos vinculos sobre o parametro de aglomeramento o e o parametro
de densidade da matéria para um modelo ACDM plano na aproximacgao de Dyer—Roeder.
Para tal, utilizamos amostras de SNe la, gamma-ray bursts e dados de H(z).

No capitulo 5, liberamos o parametro de aglomeramento para assumir valores maiores
que a unidade. Utilizando dados de SNe Ia, vemos que o melhor ajuste estd de acordo com
tal hipotese. Também analisamos a influéncia de diferentes valores do parametro de aglo-
meramento em um modelo ACDM, onde valores maiores que 1 aliviam uma possivel tensao
entre dados em baixos e altos redshifts. Um modelo simplificado baseado na influéncia de
vazios também é proposto a fim de explicar a possibilidade de a > 1.

No capitulo 6, estudamos os efeitos das inomogeneidades sobre a propagacao da luz em
testes de consisténcia cosmoldgicos. Mostramos que falsos positivos podem ser gerados nes-
ses testes sem nenhuma violagao da hipotese central. Invertendo o argumento, mostramos
que tais testes podem ser utilizados para discernir qual é o melhor método para descrever
a influéncia das inomogeneidades. Por fim, propomos uma maneira de se reconstruir o
parametro de aglomeramento diretamente dos dados dentro de um modelo ACDM.

No capitulo 7, apresentamos as consideracoes finais e algumas perspectivas de nosso
trabalho. J& no apéndice A vinculamos a constante de Hubble Hy e o parametro de

densidade da matéria €2, com dados de florestas de Lyman-a e BAO.
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Finalmente, com o intuito de facilitar a consulta de estudantes e pesquisadores inte-
ressados nesta area de pesquisa, informamos que os resultados originais dessa tese estao
apresentados nos capitulos 4 a 6 e no apéndice A. Os resultados também podem ser en-
contrados nos seguintes artigos publicados ou submetidos: Busti e Santos (2011), Busti

et al. (2012), Busti et al. (2012), Busti e Lima (2012) e Lima et al. (2013).



Capitulo 2

Modelo Padrao da Cosmologia

O estudo das propriedades globais do universo, tanto de maneira tedrica quanto ob-
servacional, levou ao estabelecimento de um modelo padrao em cosmologia, chamado de
modelo ACDM. O nome provém de suas componentes dominantes, a saber, a constante
cosmoldgica A e a matéria escura fria CDM (do inglés cold dark matter). Esse modelo é
baseado em um conjunto de hipdteses tedricas cujas predicoes foram, em parte, testadas
observacionalmente com bastante sucesso.

Primeiramente, o modelo de Big Bang é adotado, cuja primeira conseqiiéncia é que o
universo foi denso e quente no passado. Tal cenario se baseia na teoria de relatividade geral
e em tres observaveis preditos pelo modelo. O primeiro observavel é a taxa de expansao do
universo medida por Hubble (1929) ao notar que quanto maior a distancia de uma galdxia
observada, mais rapido ela se afasta, relacao chamada hoje de lei de Hubble. O segundo se
refere a abundancia de elementos leves, como o hélio, o deutério e o litio, formados minutos
apos o Big Bang. A primeira previsao tedrica data do fim da década de 40 (Alpher et al.,
1948), mas as observagoes s6 se iniciaram na década de 60. O terceiro observavel é a
radiagdo césmica de fundo, prevista por Gamow e colaboradores (Alpher et al., 1948) e
medida pela primeira vez por Penzias e Wilson (1965).

Adiciona-se ao Big Bang o paradigma inflacionédrio. Tal paradigma diz que o universo
em seus instantes iniciais passou por uma fase de expansao acelerada dirigida por um
campo escalar, o inflaton. Tal modelo foi primeiramente proposto por Guth (1981) para
explicar trés problemas: o problema do horizonte, da planura e dos monopolos. Uma
consequiéncia importante, as flutuagoes quanticas no inflaton foram amplificadas e cons-
tituiram as sementes para formagcao de estruturas atualmente observadas no universo.

Outra hipotese norteadora contida no modelo padrao é baseada no Principio de Copér-
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nico. O Principio de Copérnico diz que somos observadores tipicos, ou seja, nao estamos
no centro do universo. Quando se une tal hipotese com a isotropia observada da radiacao
coésmica de fundo, temos que o universo observado é homogéneo e isotrépico em grandes
escalas. Tal fato leva a utilizacao da métrica de Friedmann—Lemaitre-Robertson—Walker
(FLRW) para descrever as propriedades do universo em grandes escalas.

Por dltimo, devemos descrever quais sao as componentes energéticas do universo e
suas interacoes nao gravitacionais. O modelo padrao exige, além da existéncia da matéria
barionica, radiagao e neutrinos, a introducao de um setor escuro do universo, composto pela
matéria escura fria e pela constante cosmolégica, onde se supoe que ambas nao interagem.
A necessidade de se incluir um setor escuro veio em duas vertentes. Primeiro percebeu-se
a necessidade da inclusao da matéria escura, observando a dinamica do aglomerado Coma
(Zwicky, 1933) e posteriormente através da curva de rotacao de galaxias (Rubin e Ford,
1970). Mais recentemente, dados de supernovas do tipo Ia (SNe Ia) (Riess et al., 1998;
Perlmutter, 1999), quando interpretados a luz das hipéteses acima descritas, mostram que
o universo estd em um estdgio de expansao acelerada. A maneira mais simples de se
explicar tal fenomeno ¢ introduzir a constante cosmoldgica.

A inclusao da constante cosmoldgica, associada a energia do vacuo dos campos quanticos,
leva a dois problemas tedricos: o problema da constante cosmoldgica e o problema da coin-
cidéncia césmica (Weinberg, 1989; Peebles e Ratra, 2003). Para lidar com estes problemas
inimeras propostas foram realizadas na literatura, geralmente se modificando alguma das
hipéteses supracitadas.

Neste capitulo, analisamos alguns aspectos da estrutura basica do modelo padrao, dis-
cutimos seus problemas bem como uma breve descricao de modelos alternativos propostos

para suprimi-los ou alivia-los.

2.1 A Teoria da Relatividade Geral (TRG)

Quando queremos descrever o universo como um todo, uma das questoes que surgem
¢ a seguinte: qual é a forca dominante em escalas cosmolégicas? Das quatro forcas co-
nhecidas, duas sao de curto alcance, a forca fraca e a forca forte. Restam-nos entao a forca
eletromagnética e a gravidade. O universo observado é neutro, haja vista que um pequeno

excesso local de cargas de um mesmo sinal poderia gerar uma forca enorme. Logo, temos
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que a interacao mais fraca, a gravidade, é a for¢ca dominante em grandes escalas e deve
determinar a estrutura do universo observado.

O préximo passo ¢ utilizar a melhor teoria da gravitacao existente. Neste caso, a
teoria da relatividade geral. A TRG é uma teoria do espaco, tempo e gravitacao. Ela
foi proposta por Einstein em 1915 para levar em consideracao os efeitos da gravitacao
no dominio relativistico. Cabe ressaltar que a TRG nao é apenas uma generalizacao da
relatividade especial, mas constitui uma mudanga na nossa compreensao do espaco-tempo.

O primeiro principio que guia a TRG é o da equivaléncia. Basicamente, como o mo-
vimento das particulas sob agao gravitacional independe de sua natureza, podemos tratar
efeitos acelerativos e gravitacionais no mesmo pé de igualdade. Tal fato sugere que a
gravitacao pode mudar a estrutura do espaco-tempo, tornando-o curvo.

Vamos ver como isso acontece. Na relatividade espacial, o elemento de linha é dado

por

ds® = dt* — da* — dy® — dz2?, (2.1)

onde t é o tempo e x, y e z sao as coordenadas espaciais. Para um referencial inercial

qualquer, podemos reescrever a equagao acima como

ds® = n,,dtda”, (2.2)

onde 7, ¢ a métrica do espaco-tempo plano e z# sao as coordenadas espaco-temporais.

Os efeitos da curvatura sao incorporados ao se generalizar o elemento de linha para

ds® = g, datdx”, (2.3)

onde g,,, ¢ a métrica que pode representar um espago-tempo curvo.
O segundo principio relaciona a distribuicao de matéria e o movimento das particulas.

Tal fato é codificado nas equagoes de campo de Einstein (Weinberg, 1972):

Guy - Aguu = XTuVa (24)

onde G, ¢ o tensor de Einstein, A é a constante cosmoldgica, T}, ¢ o tensor de energia-

momento e y = 8:—4G é a constante de Einstein obtida quando se toma o limite de campos

fracos e baixas velocidades (Landau e Lifshitz, 1975). No tensor de energia-momento
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devemos considerar todas as fontes de energia e pressao. Podemos interpretar as equagoes
de campo de Einstein da seguinte forma: do lado direito da equacao temos o contetudo e-
nergético-material que curva o espago-tempo, enquanto no lado esquerdo temos a geometria
que diz como os corpos se movimentam no espago-tempo.

O tensor de Einstein G, pode ser escrito em funcao do tensor de Ricci R, que estd

ligado as derivadas da métrica g,,,, sendo expresso por:

1
G;w = R,uu - éRg,uz/a (25)

onde R = R", € o escalar de curvatura, obtido através da contragao dos indices do tensor
de Ricci.

A fim de estudar a dinamica césmica, precisamos especificar quais sao as hipdteses de
simetria para determinarmos a métrica. A hipétese mais simples baseia-se no Principio de

Copérnico, tema da proxima secao.

2.2 O Principio de Copérnico

Em 1917, Einstein usou sua recém-formulada TRG e propos um modelo de universo
estatico, haja vista nao haver na época nenhuma evidéncia da expansao do universo. Para
tal, Einstein foi o primeiro a enunciar o Principio Cosmoldgico, que diz que o universo é
homogéneo e isotropico em grandes escalas. Isso implica que existe uma classe privilegiada
de observadores que vé o universo homogéneo e isotropico ao seu redor. Logo, tem-se
um tempo césmico medido por esses observadores onde todas as propriedades do universo
devem ser as mesmas a cada instante t.

O Principio Cosmolégico gera um modelo global de universo, sendo que regioes muito
mais distantes que o horizonte devem obedecer as mesmas leis. Como observamos o uni-
verso de uma tunica linha de mundo, podemos enunciar uma versao mais fraca desse
principio, chamada de Principio de Copérnico (Ellis, 1975). O Principio de Copérnico
diz que nao ocupamos uma posi¢ao privilegiada no universo, ou seja, somos observado-
res tipicos. Caso se observe isotropia com relagao ao observador, obtém-se as mesmas
conseqiiencias do Principio Cosmoldgico, mas apenas dentro do horizonte do observador.
O Principio de Copérnico nada diz sobre regides maiores que o horizonte do observador,

podendo o universo ser inomogéneo e anisotrépico em escalas maiores.
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Considerando o Principio de Copérnico valido, temos que a geometria é dada pela

métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW):

dr?

2 2 2
ds® = dt —(I<t) 1——k7“2

+ r2d0* + r’sen*0de? | (2.6)

onde r, € e ¢ sdo coordenadas esféricas coméveis, a(t) é o fator de escala, que mede
distancias fisicas no universo, e k ¢ o parametro de curvatura das se¢oes espaciais assu-
mindo os valores: k = 0 (universo plano), k¥ = 1 (universo fechado) e £k = —1 (universo
hiperbdlico) . Determinamos qual é a dinamica através da obtencao do fator de escala
a(t). Para isso, devemos dizer qual é o tensor de energia-momento e a partir dai resolver

as equagoes de Einstein (2.4).

2.3 Tensor de Energia-Momento

No tensor de energia-momento, devemos inserir todas as componentes do universo,
como matéria e radiacao. Devido a hipotese de que o universo é homogéneo e isotropico
em grande escala, uma boa descricao dessas componentes é feita supondo que tais podem
ser aproximadas por fluidos perfeitos.

Um fluido perfeito é definido como um fluido sem viscosidade e que nao conduz calor em
um referencial comével (Schutz, 1985). Matematicamente, essa iltima condigao é expressa
por T% = T = (. A componente tempo-tempo expressa a densidade de energia do fluido:
p = T%. Se nao ha conducao de calor e viscosidade, s6 ha fluxo de energia se houver
fluxo de particulas. Quando o nimero de particulas é conservado a evolucao do cosmos é
adiabatica.

A viscosidade é uma forca paralela a interface entre as particulas. Sua auséncia implica
que as forcas sao sempre perpendiculares a interface, ou seja, T% é zero sempre que i # j.
Como a auséncia de viscosidade independe da orientacao de eixos espaciais, 7% deve ser
diagonal em todos referenciais comdveis, ou seja, T% = pd*”, onde p é a pressao.

Realizando uma transformacao de coordenadas do referencial comdvel para um referen-
cial que se move em relacao a ele com velocidade v, obtemos o tensor de energia-momento

para o fluido perfeito de uma forma geral (Weinberg, 1972):

™" = (p + p)u'u” + pg"”, (2.7)
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onde u* = ¢, é a quadrivelocidade dos elementos de volume coméveis para a métrica de
FLRW. A equagao (2.7) estd expressa para apenas uma componenente. No caso de varias

componentes, basta somarmos suas respectivas densidades de energia e pressoes.

2.4 Dinamica Cosmica

Uma vez adotada a geometria representada pela métrica de FLRW e supondo o universo
preenchido por um fluido perfeito, podemos inserir tais hipoteses nas equagoes de campo

(2.4) para obtermos as equagoes que regem a dinamica césmica:

A a? k
e
a a? k
—A=-—20 - Z & 2.
87Gp i (2.9)

onde cada ponto representa uma derivacao em relagao ao tempo. As equagoes (2.8) e (2.9)
sao chamadas de equacoes de Friedmann-Lemaitre. Observando-as, vemos que temos duas
equagoes e trés incégnitas: p, p e a. Para fechar o sistema, temos que especificar a equagao
de estado do fluido em questao. A maioria dos fluidos de interesse cosmolégico pode ser
descrita pela equacao de estado p = wp, sendo w uma constante.

Manipulando as equacoes de Friedmann-Lemaitre ou, equivalentemente, utilizando o
fato do tensor de energia-momento possuir divergéncia nula, obtemos a conservacao de

energia local

p+3g(p+p) ~0. (2.10)

Ao se utilizar a equacao de estado p = wp, a equagao acima é facilmente integravel

ao 3(1+w)
P = Po <—>

; (2.11)

Y

onde pg é a densidade de energia medida hoje e ay é o fator de escala hoje.
No modelo padrao, temos como componenentes principais a matéria, escura e barionica,
a radiacao e a constante cosmoldgica. A matéria se comporta como poeira, com pressao

nula, logo sua equacao de estado é dada por w = 0. Portanto, temos
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a 3
Pm = Pmo (f) : (2.12)

onde p,,0 € a densidade de energia da matéria medida hoje. Como o volume é proporcional
a a(t)?, a densidade de energia da matéria é inversamente proporcional ao volume. J4 a
radiacdo tem equacao de estado p = %p, o que implica,

G quag p=3p,0q p

a 4
PR = PRO <;O> ) (2.13)

onde pgro é a densidade de energia da radiacao medida hoje. Além de se diluir com o
volume, também ocorre perda de energia devido ao trabalho realizado pela pressao da
radiacao, daf a densidade cair com a(t)* (Lima e Alcaniz, 2004).

A constante cosmolégica pode ser interpretada como um fluido com equacao de estado

p = —p, logo w = —1 (Zel'dovich, 1968). Sua densidade de enegia é dada por:

= _ A 2.14
PA = PAO = 3 (2.14)
que permanece constante durante a expansao.

Sabendo como a densidade de energia varia com o fator de escala, é interessante de-
finirmos algumas grandezas de suma importancia para a interpretacao dos modelos cos-
mologicos. Em primeiro lugar, o parametro de Hubble fornece a taxa de expansao do
universo

a

H{(t) = % (2.15)

onde seu valor medido hoje é conhecido como a constante de Hubble Hy,. Em segundo

lugar, a densidade critica, cujo significado fisico sera explicado a seguir, é definida como

3H(t)?
(1) = . 2.16
parlt) = 22 (2.16)
Por 1ltimo, o parametro de densidade da componenente ¢ é definido por
it
i) = 2 (2.17)

B Per (t) .
Salvo mengao explicita em contrario, daqui por diante denotamos €2;(tg) = €2;.

Utilizando as definigdes acima, a primeira equacao de Friedmann-Lemaitre (2.8) pode

ser reescrita como
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H(t)? = H? {Qm [“—O)F+QR {ﬂrﬁzﬁgk {“—”)r} (2.18)

a(t a(t) a(t
onde € = —ﬁ ¢é definido como parametro de densidade da curvatura, medido hoje.
Pela anélise da equagao acima podemos ver qual é o termo que domina a expansao em
cada fase do universo. Para valores pequenos de a, a radiacao é o termo dominante e o
universo passa por uma fase conhecida como era da radiagao. Posteriormente, o termo de
matéria passa a ser o principal, logo, teremos a era da matéria. Seguem-se a essas fases a
era da curvatura e da constante cosmoldgica, a presente fase do universo.

Tomando os valores para a equacao acima em t = ¢y, ou seja, hoje, obtemos o seguinte

vinculo entre os parametros

Qo+ Qp 4 O+ Q= 1. (2.19)

Consideremos agora a soma das densidades de energia por pr = py + pr + pa- Logo,

o parametro de densidade correspondente é

QOp = L. (2.20)
pCT

Portanto, quando pr = p. por (2.19) temos que a curvatura espacial do universo é nula.
Assim, a densidade critica pode ser entendida como a densidade de energia total que implica
em um universo plano. De modo esquematico, a curvatura do universo esta relacionada

ao conteiudo material por

k=0 = Qr=Q,+0r+0 =1 Universo plano,
k=1 = Qr=Q,+0Qr+0y>1 Universo fechado,

k=—-1 = Qr=Q,+0r+0 <1 Universo hiperbdlico.

A fim de estudarmos a evolucao do fator de escala em funcao do tempo, primeiro
consideremos um universo composto s6 por matéria. Na figura (2.1) mostramos a evolugao
para os trés casos possiveis de curvatura. Todos os modelos partem det =0e a = 0. Esse

instante é chamado de Big Bang e corresponde ao proprio surgimento do espaco-tempo.
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Para os modelos aberto e hiperbdlico, vemos que eles se expandem indefinidamente. Ja o
modelo fechado possui um tamanho maximo, a partir do qual passa a colapsar até atingir

novamente a = (, instante chamado de Big Crunch.

— k=0
— k=-1
— k=1

Fator de escala

tempo

Figura 2.1: Fator de escala em funcao do tempo para um universo plano, k£ = 0, universo fechado, k = 1,
e universo hiperbdlico, k = —1. Em todos os casos consideramos um universo composto somente por

matéria.

Quando incluimos a constante cosmoldgica, uma gama bem maior de possibilidades
passa a existir, desde o modelo estatico de Einstein até modelos sem Big Bang. Na figura
(2.2) esbogamos a evolucao do fator de escala em funcao do tempo para alguns casos de
interesse, onde t; = Hy'. Vemos que modelos fechados passam a poder se expandir
indefinidamente devido a constante cosmoldgica. A linha verde tracejada corresponde ao

modelo padrao da cosmologia.

3 L I I X ] T T~ T ]
i Qy=0.3; .~
F 03 = & . ; - e ]
Q=03 7 Q=00 -

_ 4 pk=+DQ =17 k=ol) - 3]
& b WrhSRAL A Oy =100, =00 ]
S af ST k=0 ]
E [ P ;/’/ 1
& AT Dy =200, =00 (k=t1)

3 ~

P ; ik
y=10; (k=-1) e

” 0,=-07.
S A \ g

Figura 2.2: Fator de escala em funcao do tempo para universos compostos por matéria e constante

cosmoldgica.

Outro aspecto que podemos notar na figura (2.2) é que, para o modelo de concordancia
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cosmica de referéncia (€2, = 0.3,Q4 = 0.7), a concavidade da curva muda, ou seja, a ex-
pansao passa a acelerar. Logo, diferentemente de modelos compostos apenas por matéria,
que sao sempre desacelerados, a inclusao da constante cosmoldgica pode gerar uma ace-
leracao.
Geralmente, o estudo da aceleracao de modelos cosmoldgicos é realizado através da
definicao do parametro de desaceleragao ¢, dado por
q(t) = _alhtt) (2.21)
a(t)?
Para um modelo composto por matéria, constante cosmoldgica e e radiacao, o valor do

parametro de desaceleracao hoje é:

1

Assim, modelos que tém apenas matéria e radiagdo sao sempre desacelerados (qo > 0),
enquanto modelos com constante cosmoldgica permitem, para um certo intervalo de valores,

aceleragao (g < 0) (Weinberg, 1972).

2.5 Bases Observacionais do Big Bang

Descrevemos agora as principais bases observacionais do Big Bang, a saber, a expansao

do universo, a nucleossintese primordial e a radiacao cosmica de fundo.

2.5.1 A Expansao do Universo

A primeira base observacional do Big Bang remonta a década de 1920, quando Edwin
Hubble utilizando o telescépio do Monte Palomar estabeleceu uma lei empirica dada pela

seguinte equagao (Hubble, 1929)

v = Hod. (2.23)

A lei de Hubble pode ser interpretada da seguinte maneira: quanto maior a distancia d de
uma galdxia, maior serd sua velocidade de recessao v com relacao a nés. A constante de

proporcionalidade entre as grandezas é a constante de Hubble.
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Como a velocidade de recessao aumenta com a distancia, no passado as galaxias estavam
mais perto de nés. Podemos extrapolar este raciocinio e inferirmos que em um dado
instante no passado ocorreu uma singularidade, o Big Bang.

Portanto, a lei estd de acordo com as solucoes com expansao obtidas por Friedmann
(Friedmann, 1922, 1924) e com a hipdtese de dtomo primordial de Lemaitre (Lemaitre,
1927).

A constante de Hubble Hy, que pode ser medida localmente pela lei de Hubble e esta
relacionada com a taxa de expansao do universo hoje, é de grande relevancia em cosmologia.
Ela esta relacionada com diversas grandezas em cosmologia, como por exemplo, a idade do
universo, seu tamanho e densidade de energia e distancias fisicas. Usualmente escrevemos
Hy em unidades de 100k km s~! Mpc™!, onde h é a constante de Hubble adimensional.

Atualmente, existe uma tensao entre medidas locais de Hy. Riess et al. (2011) obtiveram
h = 0.738 £ 0.024, ji4 Sandage et al. (2006) chegaram ao resultado 0.62 + 0.013 (rand.)
+0.05 (syst.), onde rand se refere aos erros estatisticos e syst aos sistematicos.

Ambas as abordagens utilizaram cefeidas e supernovas do tipo la para medir Hy. Uma
possivel diferenca na metalicidade das cefeidas utilizadas poderia explicar a discrepancia

entre os resultados (Freedman e Madore, 2010).

2.5.2 Nucleossintese Primordial

Um dos grandes triunfos do Big Bang é prever a abundancia de elementos leves. As
altissimas temperaturas nos instantes iniciais do universo fizeram com que toda a matéria
formasse uma “sopa’ césmica, onde protons, néutrons, elétrons, neutrinos e fotons estavam
em equilibrio.

Os protons estavam em equilibrio com os néutrons através de interagoes fracas a partir

das reacoes
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n+v, <— p+e,

p+ve n+e+,

n <— pt+e +7, (2.24)

onde n se refere ao néutron, p ao préton, e~ ao elétron, e™ ao pdsitron, v, ao neutrino do
elétron e 7, ao antineutrino do elétron. Como o préton tem massa de repouso um pouco

menor do que o néutron, sua producao ¢é favorecida, com razao de densidade em nimero

dada por
N, Amc?
= - 2.25

onde Am é a diferenca de massa entre o néutron e o préton, k é a constante de Boltz-
mann, 7' é a temperatura, N,, e N, sao as densidades em nimero dos néutrons e prétons,
respectivamente.

Devido a expansao, com a decorrente queda na temperatura, em t ~ 0.7 s, que corres-
ponde a temperatura de 1 MeV, a taxa de reacao das reacoes fracas se torna menor que a
taxa de expansao do universo. Como conseqiiéncia, a fracao ]]\V,—: se “congela” em 0.17 e os
neutrinos passam a se propagar livremente.

Os elementos comecaram a se formar somente quando a temperatura caiu para 0.1
MeV, temperatura na qual o deutério pode se formar. A sintese de elementos leves é dada

por (Longair, 2008)
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p+n — D+7,

p+D —3He+~ n+D —3H +~,
p+3H —*He+ v n+3Het+ — *He + 7, (2.26)
D+ D —*He+~y *He +3He — *He + 2p, (2.27)

onde D representa o deutério, v fétons, 3H tritio, >He hélio-3 e *He hélio-4.

Os trabalhos fundamentais nesta area foram realizados por Wagoner (Wagoner et al.,
1967; Wagoner, 1973). A maior parte dos elementos leves foi formada quando o universo
atingiu cerca de 300 s de idade. Os elementos formados foram: *He, 3He, D e litio-7 (" Li).
Elementos mais pesados nao foram criados devido a auséncia de elementos estaveis com
nimeros de massa 5 e 8.

A abundancia de *He em massa Y foi prevista por Peebles (1966)

(%)
Np
Y=—2"7 5025 (2.28)

Os valores estimados pela nucleossintese primordial estao em bom acordo com os dados
observacionais (Steigman, 2007). Utilizando observagoes recentes da abundancia primor-
dial de deutério, infere-se Qyh% = 0.0218 (Pettini et al., 2008), onde €, é o parametro de

densidade dos barions.

2.5.3 Radiagcao Césmica de Fundo

Como o universo era quente e denso no passado, a radiacao estava acoplada aos barions
através do espalhamento Compton. Conforme prosseguiu a expansao, o universo foi se res-
friando até o momento que os fotons nao tinham mais energia para ionizar o hidrogeénio.
Esse evento é conhecido como recombinacao, determinando o momento que os fétons pas-

saram a se propagar livremente.
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Figura 2.3: Anisotropias da CMB medida pelo WMAP (Larson et al., 2011).

Devido ao forte acoplamento com os barions, a radiacao estava em equilibrio térmico
com espectro de emissao de corpo negro. Essa radiacao é altamente isotrépica e foi prevista
por Alpher et al. (1948) a partir de seus estudos da nucleossintese primordial, com uma
temperatura hoje de aproximadamente 10 K. Na década de 1950, calculos mais aprimorados
levaram a uma previsao para a temperatura de 5 K. Por permear todo o universo, ela é
chamada de radiagao césmica de fundo (CMB — do inglés cosmic microwave background).

Ja a deteccao da CMB ocorreu de maneira inesperada quando, em 1965, dois enge-
nheiros dos Laboratorios Bell identificaram um sinal isotrépico muito maior que os erros
sistematicos, equivalente a uma radiacao com temperatura de 3.5+ 1 K. O artigo sobre a
detecgao (Penzias e Wilson, 1965) e outro sobre a relevancia cosmoldgica da CMB (Dicke
et al., 1965) foram publicados simultaneamente.

Posteriormente, grandes esforcos observacionais foram feitos para se medir o espectro de
corpo negro da CMB. Tais esfor¢os culminaram na langamento do satélite COBE ( Cosmic
Background Explorer), cujos resultados mostraram que a CMB possui uma temperatura
hoje de Ty = 2.725 £+ 0.001 K, altamente isotrépica, com variacoes de temperatura de
2L ~ 107 (Smoot et al., 1992).

Com uma resolu¢ao angular muito melhor, o satélite WMAP ( Wilkinson Microwave
Anisotropy Probe) foi langado em 2001 para detectar pequenas diferengas de temperatura
entre as posigoes. A figura (2.3) apresenta as flutuagoes de temperatura obtidas pelo
satélite na compilagao de 7 anos de observagoes (Komatsu et al., 2011).

A maneira de se estudar as anisotropias da CMB consiste em se construir o espectro
de poténcias angular, como o apresentado na figura (2.4). O espectro de poténcias fornece

varias informacoes cosmoldgicas de interesse, como a curvatura do universo, a contribuicao
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Figura 2.4: Espectro de poténcias da radiacao césmica de fundo obtido por Larson et al. (2011).

dos barions, a contribuicao total da matéria. Essas informagoes ficam impressas na posicao

dos picos, suas amplitudes totais e relativas (Hu e Dodelson, 2002).

2.6 Observaveis em Cosmologia

2.6.1 O Redshift

O redshift é um parametro cosmolédgico observavel de muita importancia, visto que ele
permite determinar a razao entre o fator de escala entre dois instantes distintos. Conside-
remos um raio de luz que viaja até nés pela direcao —r, com # e ¢ fixos. A equacao de
movimento desse raio é descrita por uma geodésica nula, que nesse caso toma a seguinte
forma:

dr?

ds* = dt* — a(t)21 —5=0. (2.29)

Considerando que o raio saiu de uma fonte em tq, r1, 61 e ¢, ele nos atingird no tempo

to dado por

/tto - f(r), (2.30)

onde
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" dr
o o

Suponha também que a proxima crista da onda seja emitida em t; 4+ dt;, sendo recebida

em ty + 0tg. Logo, a equacao de movimento é

to+dto
/t ﬂ = f(r). (2.32)

1+t a(t)

Subtraindo (2.32) de (2.30) e notando que o fator de escala varia pouco entre o tempo
tipico de emissao entre duas cristas, temos que:
dto 9ty

alto) = ally)’ (2.33)

A freqiiencia observada hoje esta relacionada a freqiiéncia emitida pelo inverso da razao

entre as diferencas de tempo, o que implica

v _ alty) (2.34)
1%} a(to)
O parametro de redshift é definido por
A1 — Ao
= 2.35
< )\1 ? ( )

sendo diretamente observavel, uma vez que podemos relacionar o comprimento de onda de
uma linha, obtido espectroscopicamente, com o valor medido no laboratoério. Considerando

(2.34), podemos reescrever o redshift em funcao do fator de escala

L _ alto)
a(ty)

Portanto, vemos que através da medicao do redshift da fonte podemos relacionar o fator

~ 1 (2.36)

de escala hoje com o fator de escala no instante em que a luz foi emitida. E importante
ressaltar que a deducao aqui apresentada considerou que o emissor e o observador eram
comdveis com a expansao. Quando esta hipdtese é abandonada, o que é esperado devido aos

movimentos peculiares das galdxias pela atracao gravitacional local, o redshift observado é

T4+ 2= (14 2)(1+ 2)(1 + z), (2.37)
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onde z. é o redshift cosmoldgico, z, é o redshift devido ao movimento peculiar do observador
e z. ¢ o redshift devido ao movimento peculiar do emissor (Clarkson, 2000). O redshift
devido ao movimento do observador, considerando que somos nés os observadores, pode
ser corrigindo quando se mede o nosso movimento com relacao a CMB, ja z. é muito mais

complexo.

2.6.2 Distancia de Diametro Angular

A distancia de diametro angular vem da relagao entre o tamanho angular de um objeto e
seu tamanho intrinseco. Consideremos um objeto de tamanho intrinseco D com coordenada
radial 71, que apresenta um tamanho angular 6 (veja figura 2.5). Pela simples integracao

da equagao (2.6), assumindo que a luz foi emitida em um instante ¢;, temos que:

D = a(ty)r0. (2.38)

Definimos a distancia de diametro angular d4 por analogia a geometria euclideana:

D
ds=—
A7y

: (2.39)

0 que nos leva a:

da = a(ty)r;. (2.40)

A utilizacao da distancia de diametro angular necessita de fontes astrofisicas que pos-
sam ser consideradas réguas padrao, ou seja, fontes que tenham o mesmo comprimento
intrinseco conhecido. Estudos tém sido realizados para a utilizacao de fontes de radio ul-
tracompactas, tanto pela consideracao que tais fontes nao devam sofrer efeitos evolutivos
(Kellermann, 1993), ou considerando que o tamanho evolua como uma lei de poténcia do
tipo D = Do(1+ 2)* (Buchalter et al., 1998; Gurvits et al., 1999). Uma outra possibilidade

¢ utilizar as oscilagoes acusticas dos bérions, que discutimos na préxima subsegao.

2.6.3 Oscilacao Acustica dos Barions

No universo primordial os barions e a radiacao estavam acoplados através do espa-

lhamento Compton. Esse acoplamento gerava oscilagoes no fluido féton-barion devido ao
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| 1
d 4
Figura 2.5: Distancia de didmetro angular.

embate entre a forca gravitacional atrativa e a pressao de radiagao. Essas oscilagoes ocor-
reram até a recombinacao, evento no qual o universo passou a ser neutro e a radiagao pode
se propagar livremente. A velocidade de propagacao é dada pela velocidade do som no

meio ¢, (Bassett e Hlozek, 2010)

€= (2.41)
V3(1+ R)
onde
3pp
R=—. 2.42
Ion (2.42)

Da mesma maneira que tais oscilagoes sao vistas no espectro de poténcias da CMB,
efeitos também ocorrem na distribuicao dos béarions. Quando ocorre a recombinacao, a
pressao de radiagao cai bruscamente e a onda de barions é congelada. No entanto, o
raio caracteristico da onda fica impresso na distribuicao de barions como um excesso de
densidade, potencialmente observavel na distribuicao dos diversos objetos astronomicos.
Como os bérions interagem com a matéria escura via gravitacao, a matéria escura também
tende a se aglomerar nessa escala preferencial. Como resultado, a funcao de correlagao
mostra um salto na escala preferencial, o que é visto na figura (2.6) utilizando galaxias
vermelhas luminosas (Eisenstein et al., 2005). Este salto, quando analisado através do

espectro de poténcias da matéria, manifesta-se como oscilagoes, chamadas de oscilacoes
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acusticas dos barions (BAO - do inglés baryon acoustic oscillations).

:
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Figura 2.6: Medida da oscilagao actstica de bérions realizada por Eisenstein et al. (2005).

Portanto, dada uma galaxia formada em um pico de densidade, existe uma probabi-
lidade maior de encontrar outra galaxia a uma distancia s, como verificado na fungao de
correlagao mostrada na figura (2.6). Essa distancia é aproximadamente o horizonte sonoro

na época da recombinacdo dado por (Eisenstein e White, 2004)

o CSdZ 1 2c 1 \/1 + R’l‘ec + V Rrec + Req
== n

S = , 2.43
Zrec H(Z) \/QmHg \/BZE(]RSQ 1 + \/ Req ( )
onde rec se refere a recombinacao, eq a equiparticao e z,, = g—’g Os dados de CMB

vinculam o horizonte sonoro em s = 146.8 + 1.8 Mpc (Komatsu et al., 2008).

Uma vez que a escala de BAO fica impressa na distribuicdo dos barions, podemos
utilizé-la como uma régua padrao. Como a escala ocorre tanto paralela ou perpendicular-
mente a linha de visada, extraimos informacao da taxa de expansdao H(z) e da distancia
de diametro angular d4(z) em um dado redshift. Logo, definimos uma distancia hibrida

dada por

Dy = [(1 + z)QdiHCZZ)] : . (2.44)

Para vincular os parametros convencionou-se utilizar a razao entre o Dy do redshift

medido e da recombinacao, expresso por
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Dy(z)  Dy(z)

o - Mpc, 2.45
Dyv(1089) ~ 13700 ~ °° (245)
onde o valor obtido por Eisenstein et al. (2005) foi
Dy (0.35)
Ross = —F——== = 0.0979 £ 0.0036. 2.46
%5 Dy (1089) (246)

Uma maneira de eliminar a dependéncia de alguns parametros cosmologicos é definir o

parametro A, dado por (Eisenstein et al., 2005)

VO HE
A(0.35) = Dy (0.35) Y5 = 0,460 £ 0.017. (2.47)

Uma aplicagao utilizando a medida de BAO sera feita no apéndice A.

2.6.4 Distancia de Luminosidade

Podemos determinar a distancia a um objeto se soubermos sua luminosidade absoluta e

medirmos seu fluxo, também chamado de luminosidade aparente [, que é dado pela relacao:

I L
C A4Ard?’

onde L ¢é a luminosidade absoluta e d é a distancia do objeto.

(2.48)

Para um universo em expansao, no instante ¢, em que a luz atinge a Terra, a area
prépria em torno do objeto que passa pela Terra é 4mr?a(ty)?, onde r; é a coordenada
radial do objeto. Assim, comparando o termo obtido com a equagao (2.48), temos que
substituir o termo d* por ria(tg)?. Além disso, a taxa em que os fétons chegam & Terra
cai com um fator de 1 + z. O mesmo ocorre para a energia dos fétons. Logo, chegamos a

seguinte equacao que leva em conta os efeitos da expansao:

- L
Arria(te)?(1 + 2)?

Comparando as equagoes (2.48) e (2.49), definimos a distancia de luminosidade como:

(2.49)

dr, = a(to)r1(1 + 2). (2.50)

Podemos reescrever a equagao acima como
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dp(z) = Atz sin (\/ — Qo Zdz/H}(IZO/)> . (2.51)

Veja que tal expressao independe do contetido material do universo ou da teoria gravitaci-
onal, mas apenas da métrica de FLRW.
Uma propriedade importante é obtida pela comparagao da equagao (2.50) com a equagao
(2.40), onde vemos que ambas estao relacionadas por:
dr,

4= (1+2)% (2.52)

Embora tal relacao tenha sido apenas constatada, na verdade, ela possui um valor
fundamental em cosmologia. E chamada de relacao de dualidade de distancias, baseando-
se no Principio de Etherington (1933). Essa relagao ¢ vélida para qualquer teoria métrica
de gravitagao, desde que a luz se propague por geodésicas nulas e que haja conservacao do
nimero de fétons.

Outra propriedade é inferida quando inspecionamos a relacao para z << 1, onde cons-
tatamos que ambas as distancias sao equivalentes, conforme o esperado. Para utilizarmos
a distancia de luminosidade para a inferéncia de parametros cosmolédgicos, precisamos de
objetos astrofisicos que, além de terem sua luminosidade absoluta conhecida, possam ser

vistos a grandes distancias. Este é o caso das supernovas tipo la, que discutimos abaixo.

2.6.5 Supernovas Tipo Ia

Uma supernova tipo la é caracterizada observacionalmente por nao apresentar linhas
de hidrogénio e possuir linhas de Si IT em seu espectro na fase inicial (Filippenko, 1997).
Teoricamente, existem duas maneiras de se explicar o fenomeno, ambas relacionadas a
explosoes termonucleares de anas brancas, mas todo o processo ainda nao é bem entendido.

A primeira maneira ocorre quando uma ana branca em um sistema bindrio acreta
massa até chegar préximo ao limite de Chandrasekhar, que é a maior massa possivel que
uma estrela pode suportar pela pressao degenerada de elétrons (Hoyle e Fowler, 1960).
Quando o limite esta proximo de ser atingindo, a estrela torna-se instavel, a temperatura
e densidade aumentam, criando condigoes para a queima de carbono e oxigénio em niquel,
o que gera uma explosao que tem brilho equivalente a de uma galéxia inteira.

A segunda maneira ocorre, quando, em um sistema binario de anas brancas, devido
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Figura 2.7: O painel superior mostra a magnitude absoluta em funcao do tempo para diversas SNe Ia
locais, enquanto o painel inferior demonstra como o processo de calibragao as transforma em velas padrao

(Perlmutter, 2003).

a perda de energia por ondas gravitacionais acontece a coalescéncia do sistema. Como a
massa excede o limite de Chandrasekhar gera-se a explosao.

Como os dois casos explodem com massa préxima ao limite de Chandrasekhar, eles
téem luminosidades absolutas muito préximas, cuja variagao esta relacionada com a altura
do pico da curva de luz e o tempo de decaimento (Phillips, 1993) (veja a figura 2.7).
Assim sendo, podemos utilizar as SNe Ia como velas padronizaveis e, pela possibilidade
de medi-las em altos redshifts, tém um papel importante na determinacao dos parametros

cosmologicos. Até o presente, SNe Ia foram detectadas até o redshift z ~ 2.

2.7 Os Componentes Dominantes do Universo

Sao dois os componentes dominantes do universo: a matéria escura e a constante

cosmoldgica. Embora contribuam com cerca de 95% para o contetido energético, ainda
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sabemos muito pouco sobre a natureza destas componentes. Descrevemos agora algumas

evidéncias que levaram a introducao destas para a descri¢ao da evolugao césmica.

2.7.1 Matéria Escura

A matéria escura é uma componente vital na descricao do modelo padrao da cosmologia.
Como nao interage eletromagneticamente, o que se detecta é sua influéncia gravitacional
sobre a dinamica de componentes barionicos.

A primeira indicacdo da existéncia da matéria escura foi descoberta por Zwicky (1933)
ao analisar a dinamica do aglomerado de galaxias Coma. Supondo o aglomerado em
equilibrio dinamico, aplica-se o teorema do virial e se determina a massa do aglome-
rado. Comparando com a luminosidade do aglomerado, chega-se a uma razao massa-
luminosidade muito alta, indicando que a maior parte da matéria é escura.

A matéria escura passou a ser estudada mais sistematicamente a partir da década de
1970. Isto se deve ao fato de Rubin e Ford (1970) terem medido a curva de rotagao
da galaxia Andromeda e terem constatado a necessidade de se incluir uma componente
nao-barionica para explicar a curva de rotacao para grandes distancias do centro.

Podemos sintetizar a observacao da curva de rotagao da seguinte maneira: para peque-
nas distancias do centro galactico a galdxia gira como um corpo rigido conforme o esperado.
Ja para grandes distancias, ao invés de uma curva kepleriana, observa-se que a curva se
mantém constante, indicando a presenca de grande quantidade de matéria escura. Como
exemplo, mostramos a curva de rotagao para quatro galdxias espirais (Guzmén e Matos,
2000).

Outra grande evidéncia a favor da existéncia da matéria escura surgiu da observacao
do aglomerado Bala. Tucker et al. (1998) descobriram que, de fato, trata-se da colisao de
dois aglomerados que ainda esta ocorrendo.

Na figura (2.9) mostramos a andlise realizada por Clowe et al. (2006). No lado esquerdo
temos a imagem no éptico e no direito em raios-X. Os contornos representam a distribuicao
de massa obtida de lentes gravitacionais. Vemos claramente uma separacao entre as com-
ponentes colisional e acolisional. As estrelas, que sao acolisionais, seguem a matéria escura,
também acolisional, como visto na figura da esquerda. Ja o gas, que é colisional e emite
em raios-X, sofre uma pressao de arraste e é separado das outras componentes, como visto

na figura da direita. Uma vez que a maior parte da matéria barionica é composta de gas,
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Figura 2.8: Curva de rotacao para 4 galdxias espirais. Retirado de Guzmén e Matos (2000).

temos que incluir a matéria escura a fim de explicarmos a distribuicao de matéria.

Outra questao muito importante é saber se a matéria escura ¢é fria ou quente, de onde
surgem as denominagoes cold dark matter — CDM (matéria escura fria) e hot dark matter
— HDM (matéria escura quente). Ser quente ou fria implica em diferentes processos de
formacao de estruturas. As observacoes apontam para o cendario hierarquico, onde se
formam estruturas das menores para as maiores (Peebles, 1993; Dodelson, 2003), de acordo
com as previsoes da CDM.

O valor do parametro de densidade da matéria €2,,, compreendendo a contribuicao da
matéria barionica e da matéria escura, ja foi determinado de diversas maneiras em diversas
escalas. Na figura (2.10) apresentamos uma compilacao, feita por Garcia-Bellido (2005),
dos valores obtidos para €,, e qual escala eles se referem.

Os métodos empregados foram: 1 - velocidades peculiares, 2 - lentes gravitacionais
fracas, 3 - funcao de correlagao, 4 - galaxias do grupo local, 5 - fracao de massa de barions,
6 - funcao de massa de aglomerados, 7 - fluxo virgocéntrico, 8 - velocidades relativas
médias, 9 - distorcoes no espaco de redshifts, 10 - espectro de poténcia da matéria, 11 -
efeito Sachs—Wolfe integrado, 12 - distancia de diametro de angular, 13 - fracao de barions
em aglomerados. O valor médio foi de €2,,, = 0.25+0.07, com 95% de confianga estatistica.

Este conjunto de observacoes demonstra a necessidade da matéria escura para explicar

os dados em diversas escalas, de galaxias a aglomerados de galaxias.
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Figura 2.9: Observagoes do aglomerado Bala. No painel esquerdo é apresentada a observagao no éptico. No
painel direito a observacao em raio-X. Os contornos representam a distribuicao de matéria no aglomerado,

mostrando claramente a separagao das componentes escura e gds (Clowe et al., 2006).

2.7.2 A Aceleracao do Universo

O modelo cosmoldgico padrao até meados da década de 90 era o de Einstein—de Sitter
composto por matéria e radiacao com constante cosmoldgica nula. A visao do cosmos
mudou abruptamente em 1998 quando dois grupos independentes, o Supernova Cosmo-
logy Project e o High-z Supernova Search, concluiram que o estigio atual da expansao
do universo é acelerado (Riess et al., 1998; Perlmutter, 1999). Tal descoberta foi uma
consequéncia da utilizacao de supernovas do tipo Ia como velas padrao. Além disso, tal
conclusao sé é obtida quando consideramos que o universo é homogéneo e isotrépico em

grandes escalas.
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Figura 2.10: Medidas de 2, por vérios métodos (Garcia-Bellido, 2005).

Dentro da TRG, tal fato é usualmente interpretado como uma evidéncia da existéncia
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de um fluido exodtico com pressao negativa chamado de energia escura, sendo a constante
cosmoldgica (ou energia do vécuo) a candidata mais simples. Podemos ver como isso
acontece combinando as equagoes de Friedmann-Lemaitre (2.8) e (2.9), impondo A =0, o
que nos da

a ArG

S = o+ 3p). (2.53)

Portanto, para alterarmos o sinal do lado direito da equagao acima, precisamos que
p+3p < 0. Para um fluido com equagao de estado p = wp, devemos ter w < —1/3, ou
seja, a pressao tem que ser suficientemente negativa para que haja aceleragao.

O grupo do Supernova Cosmology Project estudou 42 supernovas com redshifts entre
0.18 e 0.83, juntamente com um conjunto de supernovas com redshifts menores que 0.1.
Eles encontraram para um modelo composto de matéria escura e constante cosmoldgica
que Q4 < 0 estd excluido com confianca estatistica de 99%, independente da curvatura da
secao espacial. Para um modelo plano, o melhor ajuste foi de €2, = 0.28, o que resulta em
um parametro de desaceleracao gy = —0.58, indicando que o universo estda em uma fase de

expansao acelerada. Os resultados obtidos estao apresentados na figura (2.11).
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Figura 2.11: Evidéncia da aceleracao do universo obtida com 42 supernovas observadas pelo Supernova
Cosmology Project (Perlmutter, 1999) e 18 supernovas do Cdlan-Tololo Supernovae Survey (Hamuy et al.,
1996).

Ja o grupo do High-z Supernova Search estudou 16 supernovas com redshifts entre
0.16 e 0.97, incluindo duas supernovas do Supernova Cosmology Project, e 34 supernovas

com baixos redshifts, chegando a conclusao de que para um modelo com matéria escura e
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constante cosmoldgica temos que Q4 > 0 com um nivel de confianca estatistica de 99.7%,
independente da curvatura da secao espacial. O melhor ajuste para um modelo plano foi de
Q.. = 0.28. Supondo €2, > 0, eles obtiveram ¢y < 0 com um nivel de confianca estatistica

de 95%. Os resultados obtidos estao apresentados na figura (2.12).
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Figura 2.12: Evidéncia da aceleracao do universo obtida com 16 supernovas em altos redshifts, incluindo

duas supernovas do Supernova Cosmology Project, e 34 em baixos redshifts observadas pelo High-z Su-
pernova Search (Riess et al., 1998). A figura de baixo mostra a magnitude residual de um modelo com
Qm =02e QA =0.

Afora a evidéncia vinda de supernovas, existem outros fatores que nos levam a inferir
a existéncia da energia escura. Entre eles, podemos citar: as anisotropias do espectro
de poténcia da radiagdo césmica de fundo (Komatsu et al., 2011), estruturas em grande
escala (Cole et al., 2005; Tegmark et al., 2004), observagoes em raios X de aglomerados
de galdxias (Lima et al., 2003), objetos velhos em altos redshifts (Krauss, 1997; Alcaniz e
Lima, 1999), tamanho angular de fontes de rddio compactas (Gurvits et al., 1999; Lima e

Alcaniz, 2002) e radio-galdxias (Daly e Guerra, 2002), gamma-ray bursts (Schaefer, 2007).
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Na figura (2.13), mostramos a genealogia da energia escura.

Matéria Aglomerados
SNe la RCF Escura Globulares
q, < 0 Q.= 1 Q,= 0.3 t, = 14 Ga

ENERGIA ESCURA

Figura 2.13: Genealogia da energia escura, mostrando suas principais evidéncias.

Descrevemos a seguir a candidata natural a energia escura: a constante cosmologica.
Posteriormente, discutimos as deficiéncias do modelo padrao ACDM e apresentamos mo-

delos alternativos que tentam resolver tais questoes.

2.7.2.1 A Constante Cosmolégica A

A constante cosmoldgica, representada por A, é a candidata mais simples a energia
escura. Ela foi proposta inicialmente por Einstein em 1917, onde ao propor um modelo
cosmoldgico percebeu que solugoes estaticas sé eram possiveis através da introducao de
tal constante. Na Relatividade Geral, A pode ser considerada um parametro livre, sendo
a mais simples generalizagao da densidade Lagrangiana de Einstein—Hilbert (Weinberg,
1972).

Também podemos interpretar a constante cosmoldgica como pertencente ao tensor de
energia-momento, onde ela passa a ser associada a energia do vacuo dos campos quanticos
(Weinberg, 1989). Obtemos esse resultado ao notarmos que todos os observadores devem
ver o mesmo vacuo, isto é, sua densidade de energia deve ser constante. Aplicando tal
resultado para uma transformacao geral de coordenadas, chegamos que o vacuo deve obe-
decer a equacao de estado p = —p, que é a mesma obtida para a constante cosmoldgica
(Gron, 1986).

O espectro de poténcia das anisotropias de temperatura da radiacao césmica de fundo
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(Komatsu et al., 2008), juntamente com a determinagao da constante de Hubble (Freedman
et al., 2001), implicam que o universo é aproximadamente plano (dados provenientes apenas
do WMAP nao vinculam o parametro de curvatura, ver figura 2.15). Logo podemos estimar
observacionalmente a contribuicao da energia do vacuo, como sendo da ordem da densidade
critica hoje:

H?

pv R ~ 107 GeV*. (2.54)

De posse do valor obtido observacionalmente, podemos comparar com o valor obtido
pela teoria quantica de campos. Entendemos a energia do vacuo como a energia de ponto
zero para um conjunto infinito de osciladores independentes. Para realizarmos o célculo
tedrico, integramos sobre todos os modos normais de um campo escalar de massa m, até

um valor determinado M (h = 1) (Weinberg, 1989):

M4
=7 2/ K*dKVEK? +m? = 2/ K*dK = : (2.55)
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Figura 2.14: Valor inferido da constante cosmolégica desde sua proposta em 1917 (Freedman, 2000).

O valor de M ¢é obtido a partir da hipétese de até qual escala de energia a TRG ¢ valida.
Podemos considerar por exemplo a escala de Planck, a Eletrofraca e a Cromodinamica
Quantica. Se tomarmos a cromodinamica quantica, obtemos uma diferenca de 42 ordens
de grandeza entre o valor tedrico e o observacional. Para a escala eletrofraca, 54 ordens de
grandeza e para a escala de Planck 120 ordens de grandeza. Essa discrepancia é a maior
observada para uma teoria fisica e constitui o chamado problema da constante cosmoldgica.

A constante cosmolégica ainda sofre de outro problema, chamado de problema da

coincidéncia cosmica. Devido a expansao do universo, a densidade de energia da matéria
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diminui, enquanto a do vacuo se mantém constante. Logo, é extremamente improvavel
que justamente agora ambas componentes tenham a mesma ordem de grandeza. Ainda
pior, valores mais altos para a densidade de energia do vacuo inviabilizariam a formacao
de estruturas no Universo, ja valores mais baixos fariam que A nao fosse detectada agora.
Portanto, o problema da coincidéncia cosmica pode ser interpretado como um problema
de ajuste fino.

A anélise utilizando 580 SNe Ia feita por Suzuki et al. (2012) para um modelo plano
resultou em Q, = 0.729+0.014, incluindo os erros sistematicos, com um nivel de confianga
estatistica de 68.3%. Combinando a analise com dados da oscilagao acistica dos bérions,
da radiacao cosmica de fundo e de Hy, mas deixando o parametro de curvatura livre,
eles obtiveram: €, = 0.272 4+ 0.014 e €, = 0.002 £ 0.005; novamente incluindo os erros
sistemadticos, com um nivel de confianca estatistica de 68.3%.

A existéncia dos dois problemas supracitados é o que impulsiona a busca por explicacoes
alternativas. Apesar disso, o modelo cosmolégico composto de constante cosmolégica junto
com matéria escura fria (CDM), conhecido como ACDM, é o que melhor ajusta os dados
observacionais, sendo chamado de modelo de concordancia césmica. Nao é a primeira
vez que os dados apontam a existéncia de A na cosmologia moderna. Na figura (2.14)
mostramos que a constante cosmologica foi incluida e retirada diversas vezes. Tal fato
mostra a importancia de se compreender todas as hipoteses consideradas na andlise dos

modelos cosmologicos, assim como o tratamento dos erros sistematicos.

T T T T T T T
Ha

km == hpet)
30

40
50

a0
g0 7]
100

Figura 2.15: Intervalo de modelos cosmolégicos nao-planos consistentes com o WMAP. Resultado obtido
por Spergel et al. (2007).
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2.8 Problemas do Modelo Padrao

Além do problema da constante cosmoldgica e do problema da coincidéncia césmica
analisados anteriormente, o modelo padrao também enfrenta outros problemas tanto te-
oricamente quanto observacionalmente. Enquanto alguns problemas estao relacionados
a energia escura, outros estao diretamente ligados a matéria escura, pondo em xeque o0s
componentes basicos do modelo. Apesar disso, cabe ressaltar que podem existir solucgoes
dentro do proprio modelo e que as evidéncias nao sao fortes o suficiente para que possa se
instaurar uma crise generalizada do modelo padrao. Nas préximas subsecoes discutimos
alguns dos problemas de ACDM. Varios problemas enfrentados pelo modelo padrao podem
ser encontrados nos seguintes artigos: Perivolaropoulos (2008), Silk (2012), Kroupa et al.

(2012) e Famaey e McGaugh (2013).

2.8.1 Matriz S

Espera-se que exista uma teoria fundamental que possa unificar a relatividade geral e a
mecanica quantica. Desenvolvimentos neste sentido foram realizados em teorias de cordas
e teorias M. Caso consideremos que o modelo padrao deve ter como base uma teoria de
gravitacao quantica, representado por teorias de cordas ou teorias M, teremos um problema.
O problema decorre do fato de que se construir uma matriz S necessaria dentro dessas
teorias é inviavel devido ao horizonte de eventos gerado pela expansao acelerada. Este
problema foi levantado por Fischler et al. (2001) e Hellerman et al. (2001). Uma possivel
solucao seria considerar modelos com aceleracao transiente, ou seja, que sao desacelerados

no futuro, como o proposto por Carvalho et al. (2006).

2.8.2 Satélites Faltantes

Simulagoes numéricas envolvendo o modelo ACDM indicam que em volta de uma
galdxia do tipo Via Lactea deveriam existir em 100 e 600 galaxias satélites, nimero muito
superior ao observado atualmente, que é 24 (Famaey e McGaugh, 2013). Uma solucao
possivel para o problema é considerar o efeito dos barions, como a reionizacao, o feedback

de supernovas e nucleos ativos de galdxias, mas o problema continua em aberto (Silk,

2012).
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2.8.3 Relagao de Tully—Fisher

A relagdo de Tully e Fisher (1977) liga a massa barionica de uma galdxia com sua
velocidade circular assintdtica. A inclinagao observada é aproximadamente 4, compativel
com o previsto por MOND (Milgrom, 1983). O valor é bem diferente do previsto por
ACDM que é 3, sem levar em conta efeitos de feedback, e também nao consegue explicar a

dispersao observada e efeitos de curvatura (McGaugh, 2011).

2.8.4 Galaxias de maré anas

Galaxias de maré anas formadas durante a coalescéncia de galaxias também obedecem
a relagao de Tully & Fisher (Gentile et al., 2007). Isto nao é esperado haja vista o processo

de coalescéncia ser muito efetivo em segregar a matéria escura dos barions.

2.8.5 Problema Ctspide—Caroco

Um problema classico de ACDM se refere ao fato de simulacoes indicarem que a den-
sidade deve crescer quando se aproxima do centro de halos de matéria escura (Navarro
et al., 1996), enquanto as observacoes de curvas de rotagao de galdxias externas mostram
densidades aproximadamente constantes nas partes centrais.

Uma possivel solucao é considerar o feedback de supernovas, mas ainda é um processo

de ajuste fino que nao explica as galdxias menores e suas fragoes de barions observadas.

2.8.6 Problema de Alinhamento de Satélites

Uma galaxia do tipo da Via Lactea possui uma distribuicao de satélites que se espera
ser isotrépica. Mas nao ¢ isto o que é observado, haja vista a Via Lactea possuir satélites
altamente correlacionados no espaco de fase, cuja distribuicao parece ser suportada por
rotagado em um disco relativamente fino (Kroupa et al., 2010).

Recentemente, um disco fino de satélites também foi observado para a galaxia de

Andromeda (Ibata et al., 2013). Portanto, o problema foi agravado.

2.8.7 Idades de Objetos em Altos Redshifts

O universo deve ser mais velho do que os objetos contidos nele. Embora parega tri-

vial, tal assertiva pode ser utilizada para testar modelos cosmolégicos. Assim foi com os
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aglomerados globulares que indicavam uma idade maior do que o modelo de Einstein-de
Sitter.

Muito interessante é a possibilidade de se datar objetos em altos redshifts, fornecendo
uma idade minima independente para se comparar com modelos cosmologicos. Este é o
caso do quasar APM 0827945255, que esta em z = 3.91 e foi datado com uma idade de
2.1 bilhoes de anos (Friaca et al., 2005).

Tal idade é um problema para ACDM, pois implica em um valor de Hy de 58 km s™*

Mpc~!, em desacordo com medidas locais independentes de modelo cosmolégico como, por

exemplo, o valor obtido por Riess et al. (2011).

2.8.8 Fluxo de massa

O modelo ACDM prevé que velocidades peculiares de aglomerados de galaxias sao da

Laté

ordem de 200 km s~!. Por outro lado, observacoes indicam velocidades de 1000 km s~
escalas de 400 Mpc (Kashlinsky et al., 2012). Fendémeno semelhante é visto em galdxias
(Watkins et al., 2009). A velocidade de colisao do aglomerado bala em z = 0.3, que é 3100
km s~1, também ¢ dificil de explicar dentro de ACDM (Lee e Komatsu, 2010). Parece que

a forca é mais atrativa do que deveria.

2.8.9 O Efeito Sachs—Wolfe Integrado

O Efeito Sachs—Wolfe Integrado de super-estruturas de tamanho 100h~! Mpc em red-
shifts z ~ 0.5, foi medido com sinal muito maior do que esperado para ACDM (Nadathur

et al., 2012).

2.8.10 Tensao entre Dados em Baixos e Altos Redshifts

Os dados provenientes de observacoes em baixos e altos redshifts devem fornecer o
mesmo resultado. Recentemente, Shafieloo et al. (2009) compararam vinculos advindos de
SNe Ta, BAO e CMB. O aspecto mais interessante é que as amostras de SNe Ta e BAO
geraram vinculos nao compativeis em relacao a combinacao SNe Ia, BAO e CMB.

Na figura (2.16) mostramos os vinculos obtidos por Shafieloo et al. (2009). No painel
esquerdo sao apresentados os vinculos para um modelo XCDM plano (veja segao 2.9.1).
Vemos em verde a combinagao dos dados em baixos redshifts, SNe la e BAO. Em azul temos

a combinacao de SNe Ia, BAO e CMB. As regioes representam 1o de confianga estatistica.
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Figura 2.16: Tensao entre os dados em baixos e altos redshifts como descrita por Shafieloo et al. (2009).
No painel esquerdo temos os vinculos para o modelo XCDM. Em verde temos a combinacao de SNe Ia e
BAO e em azul a combinacao de SNe Ia, BAO e CMB. As regioes correspondem a uma regiao de 68.3% de
confianga estatistica. Vemos que em 1o as regioes nao se interceptam. No painel direito o mesmo ocorre

para um modelo de energia escura cuja equacao de estado varia com o tempo.

Vemos que as regioes nao se interceptam, o que indica a tensao entre os dados. No painel
direito o mesmo ocorre para um modelo de energia escura que varia com o tempo.

Uma possivel solugao para o problema foi proposta por Bengochea (2011). Baseia-
se em considerar algumas supernovas como outliers. Quando se retira tais supernovas a
tensao desaparece. No capitulo 5 proporemos uma outra solucao baseada na influéncia de

inomogeneidades locais.

2.8.11 Principio de Copérnico

Vimos que uma das bases do modelo padrao consiste em assumirmos que nao ocupamos
uma posicao especial no universo. Para tal, esperamos que o universo seja homogéneo
e isotrépico em grandes escalas. Logo, nao devemos ver estruturas além da escala de
homogeneidade. Entretanto, recentemente foi detectado um grande grupo de quasares
com dimensao maior de 1240 Mpc em z = 1.27 (Clowes et al., 2013), bem maior que a

escala de homogeneidade determinada por Yadav et al. (2010), que é de 370 Mpc.
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2.9 DModelos Alternativos

Face aos problemas existentes no modelo ACDM, diversas propostas surgiram na lite-
ratura a fim de resolvé-los (Lima, 2004). Nas proximas subsecoes descrevemos algumas
delas, lembrando ao leitor que a gama de possibilidades é bem maior. Recentemente,
foram publicados varios artigos de revisao sobre o assunto, bem como livros. Para uma
abordagem mais ampla do assunto, sugerimos ao leitor as seguintes referéncias: Amendola

e Tsujikawa (2010), Li et al. (2011), Weinberg et al. (2012) e Kunz (2012).

2.9.1 Matéria X

A matéria X é um fluido com equagao de estado p, = w(z)p,, onde w < —% a fim de que
o universo passe por um estagio acelerado. Vemos que quando w = —1 retomamos o caso
para uma constante cosmologica. E uma simples generalizacao da constante cosmolégica,
onde nossa ignorancia sobre a natureza da energia escura é parametrizada em w. Nesse
cenario temos a matéria X e a matéria escura fria, conhecido como XCDM. Ele foi proposto
por Turner e White (1997) no contexto de cosmologias aceleradas, sendo bastante discutido
na literatura.

Primeiramente, descrevemos o caso onde w é constante. Nesse cenario existem dois
intervalos de interesse. O primeiro é o intervalo —% < w < —1, conhecido como modelo
XCDM padrao, e o segundo é o intervalo w < —1, conhecido como modelo XCDM es-
tendido, ou energia fantasma (phantom energy). O modelo XCDM estendido foi proposto
inicialmente por Caldwell (2002). Nesse caso, pela andlise da equagao (2.11), vemos que
a densidade de energia cresce com o tempo. Como conseqiiéncia, temos que o universo
atingird o “Big Rip”, uma singularidade em um tempo finito devido ao fato da densidade
de energia divergir.

Anélises termodinamicas foram realizadas para o modelo XCDM estendido (Lima e
Alcaniz, 2004) e para o padrao (Lima e Maia, 1995). Para o modelo estendido, alguns
fenomenos interessantes ocorrem. Primeiramente, a temperatura da matéria X cresce

com o tempo: Ta'™¥

= constante. Em segundo lugar, temos que a entropia, dada por:
S o (14+w)T3a?, nesse caso é negativa, em desacordo com a segunda lei da termodinamica.
Para contornar esse problema, Gonzalez-Diaz e Sigiienza (2004) propuseram que o fluido

possui uma temperatura negativa, o que torna a entropia positiva. Outra possibilidade de
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se resolver o problema é considerar que o fluido possui um potencial quimico diferente de
zero (Lima e Pereira, 2008; Pereira e Lima, 2008), com temperatura e entropia positivas.
A discussao da viabilidade tedrica do modelo XCDM estendido se deve em grande parte
ao fato do modelo ser compativel com as observagoes, constituindo um bom candidato a
energia escura (Novosyadlyj et al., 2012).

Agora, descrevemos o caso onde w é uma fun¢ao do redshift. Cabe frisar que o objetivo
aqui nao é a obtencao de um modelo fisico com uma componente que tenha uma equacao
de estado variavel com o tempo. Na verdade, o que se busca é determinar se para algum
redshift w # —1. Resolvendo a equagao de conservacao de energia (2.10) obtemos para a

densidade de energia da matéria X:

pxc(2) = pxoexp ( /0 ) H—w(Z/)dz'). (2.56)

1+ 2

A dependéncia do parametro w com o redshift é tratada fenomenologicamente através
de parametrizacoes. Descrevemos aqui duas possibilidades que tem sido bastante discutidas

na literatura. A primeira é simplesmente uma expansao linear em z:

w(z) = wy + w2, (2.57)

onde wy = <d“:l—iz)> . Ela foi proposta por Huterer e Turner (2001) e por Weller e Albrecht
=0

(2002), onde a densidade de energia ¢ dada por:

pX(Z) _ /OXO(l + Z)3(1+wo—w1)€3w1z' (258)

E importante mencionar que essa parametrizacao diverge para altos redshifts. A outra
parametrizacao com grande destaque na literatura foi proposta por Chevallier e Polarski

(2001) e por Linder (2003), para resolver a divergéncia de altos redshifts de (2.57):

w(z) = wo + Way —|z— . (2.59)
Neste caso, a densidade de energia é dada por:
px(2) = pxo(l + 2)3(1+w0+wa)6731?;7 (2.60)

onde para altos redshifts o parametro w tende a w(z) = wy + w,. Vérias parametrizacoes

para a equacao de estado da matéria X sao discutidas em Johri (2004).
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Um teste estatistico utilizando SNe Ia, oscilagao acustica dos barions e radiacao césmica

de fundo para a equacao de estado p = wp feito por Suzuki et al. (2012) obteve o se-

guinte resultado: Qy = 0.28570520 (stat) )0 0 (sis), Qe = —0.01070919(stat) 3998 (sis) e
w = —1.00135% (stat) T0oes(sis), com um nivel de confianca estatistica de 68.3%. Par-

tindo de um modelo plano, os resultados obtido foram: €, = 0.27470 01 (stat) 0015 (sis) e

w = —0.969Jj8:823(stat)fgzggg(sis), com um nivel de confianga estatistica de 68.3%. Ja para
a equacao de estado (2.59) os resultados obtidos foram bem menos restringentes e estao
apresentados na figura (2.17). Estudos sobre o tamanho angular minimo de réguas padrao

para esse modelo cosmolégico também foram considerados (Lima e Alcaniz, 2000a,b).

=20 —15 ~1.0 0.5 0.0
wy

Figura 2.17: O plano wg —w, feito por Suzuki et al. (2012) para um modelo plano com equacao de estado
(2.59) obtido de supernovas tipo Ia (SNe Ia), oscilagdo acustica dos barions (BAO), radiacao césmica de
fundo (CMB) e constante de Hubble (Hp) . Os contornos representam niveis de confianca estatistica de
68.3%, 95.4% e 99.7%. Os contornos coloridos nao levaram em conta os erros sisteméticos. J4 os contornos

solidos sim, o que leva a uma regiao maior no espaco de parametros.

2.9.2 Quintesséncia

Um outro candidato a energia escura é dado por um campo escalar canonico ¢ que
interage apenas gravitacionalmente com os outros constituintes do universo. Essa compo-
nente é conhecida como quintesséncia, onde sua densidade de energia e pressao sao dados

por

1. 1.
po =5 +V(0), po= 50— V() (2.61)
Nas equagoes acima, %¢2 ¢ a energia cinética do campo e V(¢) a energia potencial. Por-

tanto, a equacgao de estado deste campo é
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12
s =V
wy = M (2.62)
307+ V(o)
Pela conservacao de energia, o campo obedece a seguinte equacao
; AV
¢+3H¢+%:O. (2.63)

Existem duas condicoes para que a quintesséncia seja uma boa candidata a energia
escura. Primeiro, para que ocorra aceleragao, a condigao wy, < —1/3 deve ser satisfeita.
Logo, chegamos ao vinculo gﬁQ << V(¢), que produz wys ~ —1. Segundo, as observagoes
sao consistentes com uma transicao entre dominacao da matéria e da energia escura. Isso
implica que no passado p,, > ps. Para que o campo obedega esta condicao, ele deve ter
um potencial suficientemente plano para que o campo evolua de maneira lenta ao longo do
potencial. Ou seja, |¢| << [3Hd|.

As restrigoes acima descritas limitam o formato do potencial para os modelos com
quintesséncia. De maneira geral, existem duas classes de potencial discutidas na literatura,

a saber, modelos congelantes e descongelantes (Caldwell e Linder, 2005).

2.9.3 Modelos Inomogéneos

Uma possibilidade de explicar os dados atuais sem a inclusao da energia escura é aban-
donar a hipdtese de homogeneidade do universo em grandes escalas. A maneira mais sim-
ples de se introduzir tais modelos é considerar um universo esfericamente simétrico, mas
radialmente inomogéneo, o que nos leva a métrica de Lemaitre-Tolman-Bondi (Lemaitre,

1933; Tolman, 1934; Bondi, 1947)

a?(t,r
ds* = dt* — %dﬂ —ai (t,r) [r?d6? + r*sen®0d¢?] (2.64)
onde os fatores de escala radial a| e angular a; estao relacionados por aj| = %. Veja

que agora o parametro de curvatura nao é constante, mas sim uma funcao de r.
Passamos a ter também dois parametros de Hubble
a) a
Hy(t,r) ===, Hy(t,r)=—L (2.65)
a| CL||

As equagoes de Friedmann-Lemaitre para este modelo sao
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M k
a; aj
a 2a7  q a’d

onde M é uma fungao livre de r e a densidade de energia p é dada por

8rGp(t,r) = M (2.68)

ajair?’

Das equacoes acima, vemos que ao invés de parametros livres como ocorre em modelos
FLRW, aqui temos funcoes livres. Evidentemente, tal liberdade faz com que os dados de
SNe Ta possam ser ajustados com uma escolha conveniente das fungoes. Portanto, caso
vivamos no centro de um grande vazio, da ordem da escala de Hubble, nao seria necessario
a inclusao da energia escura. Esta hipdtese foi levantada primeiramente por Moffat e
Tatarski (1992, 1995). Ainda nao é claro se estes modelos sao vidveis devido ao grande
numero de graus de liberdade (veja Clarkson, 2012, para um artigo de revisao), mas é vital

que a hipotese de homogeneidade do universo seja testada.
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Capitulo 3

Influéncia das Inomogeneidades na Propagacao da Luz

3.1 Introducao

Enquanto espera-se que o universo seja homogéneo em grandes escalas, em menores
escalas estruturas sao observadas, desde planetas até aglomerados de galaxias. Como a luz
¢ influenciada pelo campo gravitacional local, é fisicamente importante entender quais sao
os efeitos provocados pelas inomogeneidades em sua propagacao.

De maneira geral, a suposi¢ao de como a matéria esta distribuida ao longo da linha
de visada leva a diferentes aproximagoes para a distancia de diametro angular. Para um
universo perfeitamente homogéneo e isotrépico, tem-se o resultado obtido no capitulo an-
terior dado pela equagao (2.40). J& perturbagoes lineares da métrica levam a aproximacao
de lente fraca. Quando se supoe que a matéria se propaga em um meio homogéneo com
densidade inferior & média, obtém-se a aproximagao de Dyer—Roeder (Dyer e Roeder, 1972,
1973), tema central desta tese.

Neste capitulo, descrevemos as influéncias das inomogeneidades na propagacao da luz e
derivamos as equacoes que regem a evolucao da distancia de diametro angular com o redshift
para as trés aproximacoes acima. Iniciando com a aproximacao da dptica geométrica,
derivamos a equagao 6ptica de Sachs (1961) e deduzimos a distancia de diametro angular
para os casos supracitados. Por fim, discutimos as vantagens e limitacoes da abordagem
de Dyer-Roeder. Seguimos as dedugbes contidas em Schneider et al. (1992) e Clarkson
et al. (2012). Material complementar pode ser consultado nos seguintes artigos e livros:

Misner et al. (1973), Landau e Lifshitz (1975), Sasaki (1993) e Perlick (2004).
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3.2 (jptica Geométrica em Espacos Curvos

Nesta secao derivamos alguns resultados da éptica geométrica em espagos curvos neces-
sarios para a obtencao da equacao Optica de Sachs. Primeiramente, temos que resolver as
equagoes de Maxwell que, em uma regiao sem fontes, sdo dadas por (Landau e Lifshitz,

1975):

Fopry + Fpya + Frap = 0, (3.1)

onde Fiz ¢ o tensor de Faraday.

Em geral, nao existem solugoes analiticas para as equagoes de Maxwell, a nao ser em
casos com alto grau de simetria. Neste trabalho, estamos interessados na descricao de
observadores distantes, na qual as ondas eletromagnéticas podem ser aproximadas por
ondas planas e monocromaticas. Para tal, existem duas escalas de interesse. Primeiro, a
aproximacao sera boa em escalas bem maiores do que um comprimento de onda tipico.
Segundo, as escalas consideradas devem ser bem menores que o raio de curvatura do
espaco-tempo em questao. Portanto, temos ondas localmente planas, que sao solucoes
aproximadas das equagoes de Maxwell com o tensor de Faraday dado por (Schneider et al.,

1992):

Fag ~ Re |et5(Aas + EBaﬂ) + 0(62)] , (3.3)

onde S é um campo escalar real, A,p e B,z sao campos tensoriais complexos anti-simétricos,
Re significa tomar a parte real da expressao entre colchetes e € é um parametro adimen-
sional que serve para identificar a ordem de aproximagao.

Considere agora um observador com tempo préprio 7, linha de mundo z®(7) e quadri-

dx®

7—. Tomando € = 1, definimos a freqiiéncia angular w como

velocidade u® =

a5 _ S qu® = kau®, (3.4)

w=—=
dr ’

onde k, = S, é o vetor de onda.
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O préximo passo é impor que o tensor de Faraday dado pela equacao (3.3) satisfaz as
equagoes de Maxwell (3.1) e (3.2) para a ordem desejada. Em ordem e~!, substituindo a

relagdo (3.3) em (3.1) e (3.2) e mantendo apenas os termos da ordem desejada temos

Aoy =0 Augh® =0, (35)

e em ordem €

A[aﬁﬂ’] = B[aﬂk'y] s Aaﬁ;ﬁ - Baﬁkﬁ- (36)

Multiplicando a primeira equacao de (3.5) por k7 e combinando com a segunda temos

que

Auskky = 0. (3.7)

Logo, como A,p nao deve ser igual a zero em todos os eventos do espaco-tempo, chegamos

a

Kk, = S,57 = 0. (3.8)

A equacao acima significa que o vetor de onda é um vetor nulo, tipo luz. Definimos

como raios de luz as curvas () dadas por

o
% =k = g*’ S, (3.9)
onde A é um parametro afim. Portanto, os raios de luz estao contidos e sao ortogonais as
superficies S = const.

Outra propriedade que inferimos dos raios de luz é obtida quando usamos o fato do vetor

de onda ser um gradiente. Logo, seu rotacional é nulo. Matematicamente, expressamos

esse resultado como

Kasg) = 0. (3.10)

Estudemos agora a propagacao de um raio de luz. Considere a derivada covariante do

quadrivetor k®. Vamos utilizar a relagao (3.10) e projetar na direcao de k°. Logo obtemos
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1
ko{;ﬁkﬁ = kg ky5 = Egm(kﬁkﬁ);v =0, (3.11)

ou seja,

ke sk” = 0. (3.12)

Podemos reescrever a equagao acima utilizando os simbolos de Christoffel, que nos da

d?x® da? dx”
Fr | pa drTTdTT 3.13
o2 TheTay Ty (3.13)

mostrando que os raios de luz sao geodésicas nulas.
De posse das equagoes (3.8), (3.10) e (3.12) estamos aptos a discutir o préximo tépico,

referente a evolucao da trajetdria dos raios de luz.

3.3 A Equacao Optica de Sachs

A chamada Equagao ()ptica de Sachs é uma equagao diferencial que governa a evolugao
da area transversal de um feixe de luz ao longo de sua trajetéria no espago-tempo.
Considere um conjunto de raios de luz associados com uma funcao de fase fixa S.
Denotamos este conjunto por (A, s), onde A é um parametro afim e s é um indice para
_ da

uma geodésica. O vetor de conexao {* = 77— entre geodésicas vizinhas x* e 2% +£* obedece

a equacao do desvio geodésico para fétons (Landau e Lifshitz, 1975)

%5 kKT = RO sk k€, (3.14)

onde o R%_; € o tensor de Riemann e * fornece o tamanho fisico do feixe. A equagao acima
descreve como a forma do feixe muda ao longo da trajetéria. Podemos escolher o vetor de
conexao tal que %k, = 0. Na figura (3.1) mostramos uma representacao esquemética da
propagacao de um feixe de luz.

No capitulo anterior, definimos o redshift baseando-no na métrica de FLRW. De ma-
neira geral, para um espacgo-tempo qualquer, podemos defini-lo, para um observador com

quadrivelocidade u®, como

L 2()) = et (3.15)
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Figura 3.1: Representagdo da propagacgdo de um feixe de raios de luz. As grandezas de
interesse sao: congruéncia de geodésicas nulas representadas por x®(\), elemento infinitesimal
da drea transversal do feixe dA, vetor de onda k¢ e o vetor deslocamento entre duas geodésicas

vizinhas £%.

Podemos decompor o vetor de onda, direcionado ao passado, na seguinte forma

kY = (14 2)(—u® + %), (3.16)

onde o versor e%, que da a direcao espacial da observacao, satisfaz as identidades

u, =0, e%e, = 1. (3.17)

A direcao de propagacao do feixe é dada por n® = —e®. Definimos o espaco de tela

(03
a’

ortogonal a direcao do feixe de luz e coberto por versores n%, onde a varia entre 1 e 2.

Estes versores satisfazem as seguintes propriedades

gaﬁngnbﬂ = 0ap, MUy = nlke =0, knf_ =0, (3.18)

a

onde d,, é 0 delta de Kronecker, que é igual a 1 se a = b ou 0 se a # b.
Podemos fixar o vetor de conex@o no espaco de tela e adotar a base de Sachs (Sachs,

1961), que nos da
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£ =&4nT +&ngy. (3.19)

Logo, a equacao de desvio geodésico pode ser reescrita como

d°¢a
N

onde R, = Ramgkﬁ k”ngng ¢é o tensor de Riemann projetado na tela.

= Rapé?, (3.20)

Utilizando a seguinte propriedade do tensor de Riemann

1
Ragys = Capys + oy Rsjp — 9s Rsja — gRgahga]ﬁ, (3.21)

onde C,,qs ¢ 0 tensor de Weyl, podemos aplicar a seguinte decomposicao

CI)OQ 0 —Re‘lf(] Im\lfo
Ry = ¥ (3.22)
0 (I)Q() Im\ll() RG\IJO
com
1, a8 1 v, BLB
(I)OO = _§Raﬁk kf y \I/O - _5 uuaﬁmuk m k ) (323)

e m = nf —inf. Im significa tomar a parte imagindria da expressao.

Como a equagcao (3.20) é linear, podemos escrever o vetor de conexao como
b
o A€

Yan|
A=0

€(\) =D (3.24)

onde D% é o mapa de Jacobi (Clarkson et al., 2012). Logo, substituindo a equagao acima

em (3.20), obtemos a equacao matricial de Jacobi

d2 a a C
com as seguintes condicoes iniciais
dD* "

Podemos transformar a equacao linear de segunda ordem (3.25) em uma equagao nao

linear de primeira ordem ao definirmos a seguinte matriz de transformacgao S§9
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d
DY = D85, (3.27)

que nos permite escrever (3.25) como

d
asab + Sac Cb - Rab. (328)
A matriz de deformacao pode ser decomposta em funcao dos escalares 6pticos de Sachs

na seguinte forma

+ , (3.29)

onde 6 é o escalar de expansao e 6 = 61 + 109 ¢ o escalar de cisalhamento. E importante
mencionar que nao existe rotacao, pois o vetor de onda é um gradiente. Combinando as

equagoes (3.22), (3.28) e (3.29) é facil ver que

do

o HO 161 = 2w, (3-30)
do ~
onde, por definicao, temos
N 1 a ~12 1 Ot',B I
0= §k' . ‘O" = 5[6'5;&]6 ” 0. (332)

O efeito dos escalares de Sachs na propagacao de um feixe de luz sao demonstrados na
figura (3.2). Ao analisarmos as equagoes (3.30) e (3.31), temos que dois tipos de focagem
sao importantes na propagagao do feixe. A saber, a focagem de Ricci (®g) é gerada pela
matéria dentro do feixe. Ja a focagem de Weyl (¥q) é gerada pela matéria fora do feixe
que induz um tensor de Weyl diferente de zero dentro do feixe.

O escalar de expansao 0 est4 relacionado com a 4rea da seccao transversal do feixe de

luz A por (Poisson, 2004)

0= ——VA (3.33)

Substituindo em (3.30), obtemos a chamada equagao 6ptica de Sachs (1961)
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Figura 3.2: Esquerda: Acao do escalar de expansao 6 na drea transversal de um feixe de luz. Seu efeito
consiste em mapear um circulo em outro circulo de maior drea. Direita: Acao do escalar de cisalhamento

0. Seu efeito na area transversal de um feixe de luz é mapear um circulo numa elipse preservando a &rea.

>V A .
e = —(|6]* — Poo) VA (3.34)

3.4 Distancias de Diametro Angular

Nesta secao mostramos como diferentes hipoteses sobre a distribuicao de matéria ao
longo do feixe levam a diferentes distancias. Antes disso, ainda sao necessarios alguns
passos para transformarmos a equagao 6ptica de Sachs (3.34) em fungao de observaveis.

Primeiro, temos o fato da distancia de diametro angular ser proporcional a raiz da
4rea da seccio transversal do feixe de luz, ou seja, Dy o V/A. Segundo, temos que passar
do parametro afim A\ para o parametro z, haja vista o redshift ser observavel. Para tal,
devemos derivar a expressao (3.15) com relagao a A

dz 1 d(uk,) Kk°

1
— = e “ka)g = —k kP ugp. :

Podemos decompor a derivada da quadrivelocidade da seguinte maneira
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1
Uaip = 30(gas + Ualtp) + Tap + Wap — usAa, (3.36)

onde © ¢ a expansao, g,3 ¢ o cisalhamento, w,s ¢ a vorticidade e A, é a aceleracao
associados a decomposicao da derivada do quadrivetor u,. Combinando com as equacoes

(3.15) e (3.16) obtemos

dz 1
—=—(1 H o 3.37
) wo( + 2)"H (2, ¢e%), (3.37)
onde
«@ 1 a, B «@
H(z,e") = §@+0'a56 e’ — Aye (3.38)

¢é a taxa de expansao na linha de visada.
Para prosseguirmos, precisamos especificar qual é a distribuicao de matéria ao longo da
trajetoria do feixe de luz. Com isso, obtemos as varias aproximacoes para as distancias,

que serao discutidas a seguir.

3.4.1 Modelo Homogéneo

Neste caso, o elemento de linha é dado pela métrica de FLRW. Como esta métrica é
conformalmente plana, o tensor de Weyl é nulo e, portanto, ¥y = 0. Isso implica que se &
¢ inicialmente zero, este valor se mantém durante a propagacao do feixe. Também temos
que RY = ®gy0% e H) = H. Para calcularmos ®y, devemos relacionar o tensor de Ricci

com o tensor de energia-momento através das equagoes de campo de Einstein

1
R — SRg" — Ag" = 8nGT". (3.39)

Além disso, supomos que o universo é preenchido por matéria, que se comporta como um
fluido perfeito.
Com estas simplificagdes, substituindo-as na equacao éptica de Sachs (3.34), chegamos

a seguinte equagao diferencial para a distancia de diametro angular (Clarkson et al., 2012)

(1+2)Da. (3.40)

T

@Dy (dmH 2 \dDs _ 3, Hp
dz? dz 142

E fécil verificar, por substituicao direta, que a expressao
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Qo
1
1+ 2

é solucao de (3.40), o mesmo resultado obtido no capitulo anterior (veja equagao 2.40).

DA = a(tl)rl == (34].)

3.4.2 Aproximacgao de Lenteamento Fraco

Nesta aproximacgao consideramos um universo homogéneo mais perturbagoes. Quando
levamos em conta apenas perturbagoes escalares em ordem linear, o elemento de linha no

gauge newtoniano é dado por

2

1 — kr?

ds* = a*(n) {(1 +2®)dn® — (1 — 20) + r2do* + r236n29d¢2} } : (3.42)

onde 7 é o tempo conforme, ® e ¥ sao os potenciais de Bardeen (Bardeen, 1980). Através

de uma transformacao de coordenadas obtemos

ds* = a®(n) {(1 4 2®)dn* — (1 —2W) [dx* + f2(x)dQ*] }, (3.43)

onde y é uma coordenada radial comével, fi(x) = sin(vky)/Vk e dQ é o angulo sélido
infinitesimal.

A distancia de diametro angular é dada por

Dy = Dapom(l+04), (3.44)

onde D g pom € a distancia de diametro angular no caso homogéneo. O desvio d4 do caso

homogéneo é (Clarkson et al., 2012)

_ 32 Je(x ka X)L, X
(5,4 = H / a(X’) dX s (345)

onde ¢ é o contraste de densidade na dlre(;ao 1. Espera—se que, em média, Dy = D4 pom.

O mesmo resultado é obtido utilizando os escalares de Sachs quando consideramos
equacoes de fundo (¥ e perturbacoes de primeira ordem (). As equacdes basicas tomam a

seguinte forma (Clarkson et al., 2012):
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DS))// _ (I)(()%)Dg)), (346)
0 é [1+:9)%00, (3.47)
PV = a0 ph 4 pOGH (3.48)

2
W — 21 4 .07 9O )
z 3[ +z } z
012 |1 4a 1 v
+ 14 2] g@()+algy)e?0)e(0) : (3.49)

U 420050 = gD, (3.50)

onde ’ representa derivada com relacao ao parametro afim A. Ja o termo perturbado CID(()B)

é dado por

(1) (1)
L _ _ (0) 012 (P 9~
Dy = —4nGp? [1 + 2] [p(o) 2| (3.51)

Integrar este conjunto de equagoes é equivalente a combinagdo das expressoes (3.44) e

(3.45).

3.4.3 Aproximacao de Dyer-Roeder

A aproximacao de Dyer—Roeder considera que a matéria esta disposta em aglomerados
pontuais e em uma parte homogeneamente distribuida (veja figura 3.3). O excesso de
densidade dos aglomerados é compensado por uma regiao homogénea com baixa densidade,
o que leva para um universo homogéeneo em grandes escalas.

Em uma linha de visada tipica a probabilidade de um raio de encontrar um aglomerado
¢ baixa. Como o foton é influenciado pelo campo gravitacional local e se propaga pela
parte homogeneamente distribuida, a focagem de Ricci é fenomenologicamente modificada
através do ansatz a®yy, onde o é o parametro de aglomeramento. J& algumas linhas
de visada que passam proximas aos aglomerados podem sofrer uma grande magnificacao
devido aos efeitos de lentes gravitacionais fortes.

O primeiro a notar que a luz se propagaria em vazios foi Zel’dovich (1964). Posterior-
mente, esse efeito foi abordado por Dashevskii e Slysh (1966); Bertotti (1966); Gunn (1967);
Kantowski (1969) e Refsdal (1970). A abordagem ficou conhecida como aproximagao de
Dyer—Roeder apds os trabalhos envolvendo propagagao no vacuo (Dyer e Roeder, 1972) e

com algum meio intergaldctico (Dyer e Roeder, 1973).
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Figura 3.3: Aproximagao de Dyer—Roeder. Em uma linha de visada tipica, a probabilidade
de um feixe de luz encontrar uma galdxia (denotada por pontos) é muito pequena. Portanto,

espera-se que a luz se propague por regioes com densidades inferiores a média.

O parametro de aglomeramento também pode ser definido da seguinte maneira

azﬂzwzl__’ (3.52)

Pm Pm Pm

onde p, é a fracao da densidade de energia da matéria homogeneamente distribuida e
pa a fragao aglomerada. Vemos assim que o parametro a quantifica o total de matéria
homogeneamente distribuida que o feixe de luz encontra em sua trajetoria. Para a = 1
(filled beam, na literatura inglesa) toda a matéria esta distribuida de forma homogénea.
Para o = 0 temos um caso extremo onde toda a matéria estd aglomerada (empty beam,
novamente na literatura inglesa). Portanto, vemos que o parametro de aglomeramento
para um aglomeramento parcial esta no intervalo: 0 < a < 1.

Uma maneira de se tentar interpretar o que ocorre com o feixe de luz durante sua
propagacao é mostrada na figura (3.4) e foi discutida em Longair (2008). Para um universo
perfeitamente homogéneo e isotrépico, o angulo de abertura 6 do feixe mantém-se constante
durante a propagacao no eixo x. Como é bem sabido, o efeito atrativo da matéria curva
os raios de luz para dentro. Agora considere que em um trecho dl retira-se matéria do
feixe. Pelo principio de superposicao, quando retiramos matéria a andlise é equivalente a
considerar uma massa negativa, o que gera um angulo Af para fora, ou seja, uma focagem
menor.

Para obtermos a equacao para a distancia de diametro angular, temos que adotar
mais algumas hipdteses. Consideramos o escalar de cisalhamento nulo, ou seja, 6 = 0.

Também consideramos que a taxa de expansao é bem representada pela de um modelo
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Figura 3.4: Efeito da distribui¢ao de matéria na focagem de um feixe de luz.

homogéneo com Hj = H. Novamente, supondo um universo composto de matéria e

constante cosmologica, segur que

d*D 4 din H 2 dD 4 3 . H?
—= = ——Qn—2(1 Da. 3.53
dz? ( dz +1+z) dz 2 H2( +2)aba (3:53)
Da equacao acima vemos que a aproximacao de Dyer—Roeder consiste em considerar
que a luz se propaga em um meio homogéneo com densidade ap,,, inferior ou igual a média.

A equagao de Dyer—Roeder satisfaz as seguintes condigoes iniciais:

dz

onde a condicao sobre a derivada provém da lei de Hubble.

D4(0) =0 (dDA>O = Hy', (3.54)

Caso queiramos resolver a equacao de Dyer-Roeder entre dois redshifts arbitrarios z; e

z, devemos utilizar as seguintes condic¢oes iniciais

i) e ) (3.55)

Da(z1,2) =0 ( e A+ ) H(z)’
onde, mais uma vez, a condi¢ao sobre a derivada provém da lei de Hubble aplicada em
z = z1 e sgn representa a funcao sinal.

Devido ao processo de formacao de estruturas, uma dependéncia do parametro de aglo-
meramento com o redshift ¢ naturalmente esperada. Tal fato foi estudado primeiramente
por Linder (1988). Mais recentemente, Santos e Lima (2008) propuseram uma fung¢ao para

a dada por
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Bl +2)
a(z) = T4 Bl 1 2

onde fy e v sao constantes. Essa formula possui as propriedades desejadas para a. Para

(3.56)

z — 00, a — 1, visto que antes do processo de formacao de estruturas o universo era

Bo
1480

homogéneo em todas as escalas. Para z =0, a = que é um valor intermediario entre
0el.

A abordagem de Dyer—Roeder ja foi criticada em diversos trabalhos na literatura. Por-
tanto, faremos agora uma pequena revisao dos argumentos contra e a favor, a fim de elu-
cidar a importancia que os efeitos das inomogeneidades podem ter para o estabelecimento
de uma cosmologia de precisao.

O primeiro argumento contra a aproximacao de Dyer—Roeder foi feito por Weinberg
(1976). A idéia é que o fato da luz se propagar em uma regiao menos densa que a média,
alterando a focagem de Ricci, é compensado por miltiplos desvios ocasionados pela foca-
gem de Weyl, o que leva a uma descricao equivalente a abordagem do modelo homogéneo.
Tal fato é baseado na conservacao de fluxo. A média sobre angulos ou redshifts deveria ser
igual a um modelo perfeitamente homogéneo.

Esse resultado foi contestado posteriormente por Ellis et al. (1998). Os autores estu-
daram os efeitos de causticas nas distancias para mostrar que nao ocorre o cancelamento.
Além disso, Weinberg supoe que a area da esfera centrada em r = 0 e com raio 7 = 7y
é a mesma de um modelo homogéneo. Mas, como discutido por Ellis et al. (1998) e por
Rose (2001), tal fato deve ser inferido, e nao utilizado na demonstragao.

Trabalhos subseqiientes utilizando técnicas de tracar raios em simulagoes e estimativas
analiticas chegaram em resultados contraditérios entre si (Kibble e Lieu, 2005; Kostov,
2010). Uma questao importante relacionada é em qual escala angular a aproximacao de
Dyer—Roeder é valida e para qual escala atingi-se o caso homogéneo. Os raios tracados
em simulagoes tém uma abertura da ordem de kpc, muito maior que um feixe de SNe Ia
que é da ordem de uma unidade astronomica. Esse aspecto foi estudado teoricamente por
Linder (1998) e recentemente testado em simulagao por Clarkson et al. (2012), onde se viu
que quanto menor o feixe maior a probabilidade de propagacao por vazios.

Outra critica foi levantada por Résénen (2009). Ele calculou o efeito de backreaction
das inomogeneidades, mas concluiu que sobre a propagacao da luz nao havia diferenca

do modelo homogéneo. Este resultado foi obtido ao se considerar que em uma linha de
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visada tipica existe um perfeito cancelamento entre regides mais e menos densas que a
média. Esta é outra hipdtese que deve ser testada. Bolejko (2011¢) mostrou, através de
simulagoes, justamente o oposto. Mesmo com inomogeneidades em 3 dimensoes sendo
compensadas, nao é o que ocorre na linha de visada. Portanto, em média, é possivel que
a luz viaje em regioes menos densas que a média.

Outro ponto relevante é um possivel efeito de selecao discutido por Mattsson (2010).
Linhas de visada que cruzam regioes de alta densidade podem ser obstruidas devido a
absorcao por barions, ou fazer com que a curva de luz do objeto inviabilize seu uso para
estudos cosmoldgicos. Novamente, ocorreria uma preferéncia por linhas de visada que
viajem por regioes menos densas que a média.

Além disso, espera-se que haja uma dependéncia de a com a linha de visada. Logo,
ao invés de um parametro de aglomeramento constante para cada redshift, tem-se uma
funcao de distribuicao de probabilidade para «. Este tipo de modelagem foi realizado por
Kainulainen e Marra (2009a,b, 2011). Novamente, o tamanho angular do feixe é muito
superior ao de uma supernova, mas os resultados advindos deste tipo de analise podem ser
comparados a abordagem de Dyer-Roeder.

Recapitulando, temos quatro efeitos distintos que podem influenciar na diferenca da
distancia de diametro angular em relagao ao caso homogéeneo. Primeiro, o tamanho an-
gular do feixe. E preciso entender para quais escalas angulares a descricao homogénea ¢é
satisfatoria e para quais uma abordagem do tipo de Dyer—Roeder é necessaria. Segundo, o
fato do universo ser homogéneo em trés dimensoes nao implica que haja uma compensacao
exata quando se observa em uma linha de visada. Terceiro, linhas de visada que passem
por regioes de alta densidade podem ser obstruidas, levando a um efeito de selecao para
linhas de visada que atravessem vazios. Por fim, pode existir uma dependéncia das ino-
mogeneidades com a linha de visada, com parametros de aglomeramento diferentes para
diferentes linhas de visada.

A abordagem de Dyer—Roeder foi estudada tanto do ponto de vista tedrico quanto
através da andlise de simulacoes. FEntretanto, é vital compararmos as analises fenome-
nolégicas aqui descritas com os dados. Tais andlises permitem excluir modelos e quantificar
a magnitude dos efeitos.

Nos préximos capitulos faremos andlises estatisticas usando dados observacionais tanto

na abordagem usual de Dyer—Roeder quanto em modelos estendidos. Também proporemos
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um teste para analisar a magnitude do efeito e comparar com os resultados provenientes

de lenteamento fraco.



Capitulo 4

Vinculos Observacionais sobre o Parametro de

Aglomeramento «

4.1 Introducao

Neste capitulo analisamos os vinculos observacionais sobre o parametro de aglomera-
mento « e o parametro de densidade de matéria €, para o modelo ACDM plano utilizando
amostras de SNe Ia, gamma-ray bursts (GRBs) e dados da taxa de expansao do universo
H(z).

Consideramos a abordagem padrao de Dyer—Roeder, ou seja, em que « é uma constante
contida no intervalo 0 < a < 1. Existem varios trabalhos na literatura envolvendo esta
abordagem. Podemos citar, por exemplo, expressoes analiticas para a distancia de lumino-
sidade (Kantowski, 1998; Kantowski et al., 2000; Demianski et al., 2003), o redshift onde a
distancia de diametro angular atinge seu maximo (Lima e Alcaniz, 2000a,b; Sereno et al.,
2001; Lewis e Ibata, 2002; Covone et al., 2005), time delays de lentes gravitacionais (Giovi
e Amendola, 2001) e mesmo andlise de modelos com criacao de particulas (de Campos e
Souza, 2004). Efeitos sobre o espectro de poténcia da radiacao césmica de fundo também
foram analisados (Bolejko, 2011b).

No entanto, poucas andlises impuseram restri¢oes através de testes observacionais sobre
a. Como exemplo destas, podemos citar as andlises utilizando radio fontes compactas
(Alcaniz et al., 2004; Santos e Lima, 2008) e SNe la (Santos et al., 2008).

Em uma andlise prévia, Santos et al. (2008) aplicaram a abordagem padrao de Dyer—
Roeder com « constante para um modelo ACDM plano considerando duas amostras de
SNe Ia, a saber, a amostra de Astier et al. (2006) e a amostra gold de Riess et al. (2007).

A primeira amostra, composta de objetos em baixos redshifts, nao gerou vinculos sobre o
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parametro de aglomeramento. Ja a ultima, composta de supernovas em mais altos redshifts,
restringiu o parametro de aglomeramento ao seguinte intervalo 0.42 < o < 1.0(20). Em
principio, esse resultado sugere que fontes em redshifts mais altos do que as SNe la poderiam
vincular o parametro de aglomeramento. Uma vez que GRBs ja foram detectados até
redshifts z ~ 8, eles sao candidatos naturais para se testar tal conjectura.

GRBs sao as explosoes observadas mais luminosas do universo. Desenvolvimentos
tedricos e observacionais mostram a presenca de afterglows e apontam como progenito-
res supernovas com nucleos colapsantes (para artigos de revisao abrangentes veja Piran,
2004; Mészéros, 2006). J& a possibilidade de utiliza-los como velas padrao também foi
discutida por diversos autores (Ghirlanda et al., 2006; Schaefer, 2007; Zhang et al., 2012).
Recentemente, estudos empregando GRBs mostraram que eles podem fornecer um teste
complementar para vincular parametros cosmoldgicos (Mortsell e Sollerman, 2005; Di Gi-
rolamo et al., 2005; Schaefer, 2007; Mosquera Cuesta et al., 2008; Qi et al., 2008; Basilakos
e Perivolaropoulos, 2008; Tsutsui et al., 2009; Liang et al., 2010; Ghirlanda et al., 2010;
Samushia e Ratra, 2010; Lazkoz et al., 2010; Costa e Frontera, 2011; Bhat e Guiriec, 2011;
Xu e Wang, 2011).

De fato, os GRBs sao ferramentas promissoras para a cosmologia sob diferentes pontos
de vista. Em particular, a associacdio dos GRBs longos com supernovas do tipo Ib/c
ou hipernovas, e portanto com a morte de estrelas de altas massas, é apoiada tanto por
teoria quanto por observagoes (Woosley e Bloom, 2006). Portanto, a alta luminosidade
e distribuigao em redshifts até z ~ 8 fazem com que os GRBs possam ser considerados
tragadores da taxa de formagao estelar até a época de reionizacao (Salvaterra et al., 2009;
Tanvir et al., 2009; Petitjean e Vergani, 2011).

Nas préximas secoes, derivamos a equagao de Dyer—Roeder para um modelo ACDM
plano e aplicamos testes estatisticos para conjuntos de dados envolvendo SNe Ia, GRBs e
dados de H(z) para extrairmos restrigdes observacionais sobre o parametro de aglomera-

mento « e o parametro de densidade da matéria €2,,.

4.2 A Equacao de Dyer—Roeder para a Distancia de Luminosidade

Para o modelo ACDM plano, a taxa de expansao do universo é dada por



Secao 4.2. A Equacao de Dyer—Roeder para a Distancia de Luminosidade 89

30 T T T T T T T T T T T T
a=0
a=0.2
a=04 Qm=0_27
a=0.6
a=0.8
20 L a=1 i
.|
o
10 - E
0 1 1 1 1 1 1
0 1 2 3 4 5 6 7

Figura 4.1: Distancia de luminosidade adimensional em funcao do redshift para varios valores do parametro
de aglomeramento «, com §2,, = 0.27.

N |=

H(z) = Ho [Qn(14 2)* + (1 = Q)] (4.1)

Para obtermos a equagao de distancia de Dyer-Roeder em funcao da distancia de lumi-
nosidade inserimos a taxa de expansao (4.1) na equacao (3.53) e utilizamos o principio de
Etherington (1933) que relaciona a distancia de luminosidade com a distancia de diametro
angular: d;, = (1+ 2)2d4. Escrevendo o resultado em funcao da distancia de luminosidade

adimensional (D = Hydy) obtemos

d*Dy, dDy,
1+ 2)° —(1 —~ +HD;, = 4.2
(+z)fd22 (+z)gdz +HDy =0, (4.2)
que satisfaz as condigoes iniciais
Dy (0) =0,
(4.3)
o =1.

Os termos F, G e H sao expressos em funcao dos parametros cosmologicos por
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F = Qu+1-Q,)(1+2)73

G = QTT” +2(1 — Q) (1 +2)73,
" = (30‘2_2> O+ 2(1 — Q) (1 + 2)7, (4.4)

Na figura (4.1) comparamos o efeito de diferentes valores de « sobre Dy, com ,,, = 0.27
fixo. Vemos que para valores menores do parametro de aglomeramento ocorre um aumento
na distancia em relagao ao caso padrao (a = 1).

A comparacao com os dados observacionais se da pela utilizagao do médulo de distancia

i, que pode ser escrito como (Peebles, 1993)

uw=m— M =5log(d) + 25, (4.5)

onde dy, é dado em Mpc, m é a magnitude aparente e M a magnitude absoluta do objeto.

4.3 Amostras e Resultados

A escala em que se espera que a homogeneidade do universo se manifeste é da ordem
de centenas de Mpc. Logo, uma descricao mais realistica é considerar que em escalas
pequenas e moderadas a matéria se aglomera, sendo homogénea em média. Uma vez que a
propagacao da luz é afetada por quantidades locais, nao globais, expressoes como o médulo
de distancia pu(Hy, Q,,, A, z) devem ser alteradas para levar em consideracao o fendmeno
de aglomeramento, onde aqui adotamos a aproximacao de Dyer-Roeder.

Na figura (4.2) sao mostrados os efeitos das inomogeneidades no diagrama de Hubble-
Sandage para a amostra de SNe Ia do catdlogo Union2 (Amanullah et al., 2010) e os GRBs
da amostra Hymnium (Wei, 2010). Foram considerados alguns conjuntos de valores para
o parametro de aglomeramento « e para o parametro de densidade da matéria €2, como
indicado nos graficos. A diferenca entre os dados e as predicoes para um modelo vazio
também é mostrada. Para fins de comparacao, nés também esbocamos as predigoes para

um modelo de Einstein-de Sitter, ou seja, 2, =1 e @ = 1, assim como para o modelo de
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Figura 4.2: O efeito de « sobre as magnitudes residuais. a) Foram utilizadas as 557 SNe Ta do catdlogo

Union2 (Amanullah et al., 2010) e as predigoes da distancia de luminosidade na aproximacao de Dyer-
Roeder para vérios valores de « relativos a um modelo de universo vazio (€2, = 0 and Q4 = 0). b) O
mesmo grafico utilizando os 59 GRBs da amostra Hymnium (Wei, 2010). Para comparacdo, em ambos
painéis, as linhas em azul claro sao as predi¢oes para o modelo de concordancia césmica (£2,, = 0.26,
QA = 0.747 o = 1).

concordancia césmica (£2,, = 0.26, Q5 = 0.74, o« = 1). Veja que cosmologias considerando
o efeito de Dyer—Roeder apenas com matéria podem mostrar um comportamento em um
certo grau similar ao modelo de concordancia césmica.

A fim de vincular os parametros ), e o, o teste de minimizacao de x? serd aplicado aos
dados de SNe Ia, H(z) e GRBs. Seguindo padrdes usuais, nés maximizamos a probabilidade

posterior, que é proporcional a £ X prior, onde:

L x exp(—X;). (4.6)

Adotamos um prior gaussiano sobre o parametro indesejavel Hy centrado em 74.2 4+ 3.6

km s~! Mpc™! (Riess et al., 2009), que serd marginalizado. O x? dado por

X(p) = [“(Z“pl —toil”, (4.7)

i Ho,i

Na expressao acima p ¢ o médulo de distancia tedrico para o conjunto de parametros
P = (Ho,a,Q), po; ¢ o médulo de distancia observado e oy, ,, sua respectiva incer-
teza. Para uma analise conjunta, basta adicionar o x? de cada amostra. Consideramos os
parametros « e €, restritos no intervalo [0, 1|, em passos de 0.01, para todos os célculos

numéricos.
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Figura 4.3: a) O plano (€,,,a) para um modelo ACDM plano obtido de 557 SNe Ia do catdlogo Union2
(Amanullah et al., 2010). Os contornos representam niveis de confianga estatistica de 68.3%, 95.4% e
99.7%. Veja que o pardmetro de aglomeramento a nao é bem vinculado pelos dados. b) Probabilidade
posterior para o parametro de densidade da matéria. Temos que 0.24 < €, < 0.35 em 20 de confianga
estatistica. ¢) Probabilidade posterior para o parametro de aglomeramento «. Vemos que em 20 de

confianca estatistica o parametro de aglomeramento estd restrito no intervalo (0.25 < a < 1.0).

4.3.1 SNela e H(z)

Vamos agora analisar os vinculos que os dados de SNe Ia dao para o par de parametros
(Qn, @) considerado para um modelo ACDM plano na aproximagao de Dyer-Roeder.

O catdlogo Union2' (Amanullah et al., 2010) consiste de 557 SNe Ia, onde o método de
ajuste de curvas de luz SALT2 (Guy et al., 2007) foi utilizado para calibrar as supernovas,
ou seja, transforma-las em velas padrao. O procedimento de minimizacao de x? descrito
acima foi aplicado a essa amostra e os resultados obtidos sao mostrados na figura (4.3).
Vemos que o parametro de aglomeramento « é fracamente vinculado, sendo restrito no
intervalo 0.25 < a < 1.0 com 20 de confianca estatistica. Por outro lado, o parametro
de densidade da matéria foi bem vinculado, estando restrito no intervalo 0.24 < €, <
0.35(20). Note que um modelo composto apenas de matéria e inomogeneidades (25 = 0)
nao é compativel com os dados de SNe Ia.

Agora, podemos comparar os vinculos aqui obtidos com anélises anteriores discutidas na
literatura. Santos et al. (2008) utilizaram 182 SNe Ia da amostra gold compilada por Riess
et al. (2007) para vincular os parametros « e 2,,, em um modelo ACDM plano. Dentro de 20
de confianca estatistica, os parametros foram restritos aos seguintes intervalos: 0.42 < a <
1.0 e 0.25 < ,,, < 0.44. Um fato interessante é que o aumento no niimero de supernovas
melhorou os vinculos sobre €2,,,, mas valores menores para o parametro de aglomeramento
passaram a a ser permitidos (veja figura 4.4a). Podemos entender tal comportamento

ao notarmos que dados em mais baixos redshifts sao compativeis com um universo mais

L A tabela contendo os redshifts, médulos de distancia e respectivas incertezas pode ser encontrada na

pagina do Supernova Cosmology Project: http://supernova.lbl.gov/.
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Tabela 4.1 - Medidas de H(z) em unidades de km s~ Mpc™! com a respectiva incerteza em 1o para os
dados de Simon et al. (2005) (1) e Daly et al. (2008) (2).

z  H(z) 1lo Referéncia

0.06 754 23
0.09 69 1.2
017 83 83
027 70 14
040 87 174
0.505 86.9 6.9
088 117 234
0.905 1169 11.5
1.30 168 134
1.43 177 14.2
1.53 140 14
1.75 202 404

AAAAAAA/—\AAAA
— — = = =N
R A N e W e O O O O N g

\)

— o= = =N

inomogeéneo. De fato, os resultados estao de acordo com a conclusao de que o processo de
formacao de estruturas leva a um universo mais inomogéneo localmente. Logo, com uma
amostra maior aumenta-se a probabilidade de se detectar os efeitos das inomogeneidades
locais.

Uma possibilidade para se melhorar os vinculos sobre o parametro de aglomeramento é
utilizar dados que sejam insensiveis a «, mas que fornecam bons vinculos para o parametro
de densidade da matéria. Melhores vinculos seriam obtidos da combinagao destes dados
com SNe [a em uma andlise conjunta, visto que as amostras apresenta diferentes degene-
rescéncias no plano (£2,,, a).

Uma amostra que satisfaz a tal condi¢ao é composta por medidas de H(z). A taxa de

expansao pode ser escrita como

1 dz

_ - 4.8
1+ 2zdt (4.8)

H(z) =

Portanto, se estimamos idades relativas de galaxias At em redshifts diferentes Az, obtemos

uma estimativa de Az/At e, conseqlientemente, de H(z). Este método foi proposto por
Jimenez e Loeb (2002) e aplicado para galaxias que evoluem passivamente por Simon et al.

(2005) e Daly et al. (2008), tendo como resultado um conjunto de 12 pontos observacionais
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Figura 4.4: O efeito dos dados de H(z) sobre os vinculos em «. a) Plano (,,«), considerando um
modelo ACDM plano, para 182 SNe Ia da amostra gold de Riess et al. (2007) obtido por Santos et al.
(2008). Os contornos representam regioes de 68.3%, 90% e 95.4% de confianga estatistica. b) O mesmo
grafico agora utilizando as 182 SNe Ia de Riess et al. (2007) e 12 dados de H(z) de Simon et al. (2005) e
Daly et al. (2008). O melhor ajuste foi ,, = 0.32 e & = 1, com os parametros restringidos aos intervalos
066 <a<1.0e0.27 <0, <0.37 com 95.4% de confianca estatistica.

para H(z) com as respectivas incertezas, mostrado na tabela (4.1).
O teste estatistico é realizado de forma similar ao teste com supernovas. O x? é dado

por

(p) = 3 HCiR) ~ Honi (4.9)

7 Hobs,i

onde Hys; € a taxa de expansao medida no redshift z; e OH,,,; Sua incerteza associada.

Os vinculos obtidos da combinac¢ao dos dados de 182 SNe Ia da amostra gold (Riess
et al., 2007) com os 12 dados de H(z) sao apresentados na figura (4.4b). Vemos que existe
uma melhora significativa dos vinculos sobre o parametro de aglomeramento, que paasou
a ser restrito ao intervalo 0.66 < a < 1.0 em 20. Ja o parametro de densidade da matéria
fica restringido em 0.27 < ,,, < 0.37, também com 20 de confianca estatistica. O melhor
ajuste foi a = 1.0 e ,,, = 0.32.

Por outro lado, vinculos sobre o parametro de aglomeramento também podem ser
melhorados ao se usar amostras em mais altos redshifts, uma vez que a aparece apenas
no termo em terceira ordem quando se expande a expressao da distancia de luminosidade
em funcao de z. Como ilustracao, considerando um modelo de Einstein-de Sitter temos

(Mattsson, 2010)

Dy(2) =2+ -2%+ (—é+ 120‘) B4 04, (4.10)
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Figura 4.5: a) Contornos de confianga estatistica de 68.3%, 95.4% e 99.7% sobre o plano (2,,, ) para o
modelo ACDM plano obtidos de 59 GRBs da amostra Hymnium (Wei, 2010). b) Probabilidade posterior
para o parametro de densidade da matéria. Neste caso quase todos os valores sao permitidos dentro de
20 (0.11 < Q,, < 1.0). ¢) Probabilidade posterior para o parametro de aglomeramento «. Vemos que em

20 o parametro de aglomeramento nao é vinculado pelos dados.

Portanto, uma analise envolvendo dados em mais altos redshifts sera examinada na proxima

secao.

4.3.2 Gamma-Ray Bursts

Gamma-Ray Bursts (GRBs) oferecem a possibilidade de se sondar a histéria da ex-
pansao do universo até redshifts z ~ 8. Como GRBs nao sao velas padrao, baseamo-nos
em relagoes fenomenoldgicas a fim de que possamos usa-los em anédlises cosmoldgicas. FEm-
bora intimeras relagoes tenham sido propostas na literatura, consideramos aqui uma relacao
entre a energia isotrépica equivalente emitida em raios-y (Fjs,) € a energia dos fétons na
qual vF, é méxima (Epeqx), conhecida como relacido de Amati (Amati et al., 2002).

A relagao de Amati é uma lei de poténcia: E,; = a x E?

1507

onde E,; = Epear X (1+2) é
a energia de pico no referencial em repouso do GRB, a e b sao constantes. Fj, é definida

por:

Eiso - 47Td%Sbolo(1 + 2’)_17 (411)

onde Sy, ¢ a intensidade bolométrica em raios-y de um dado GRB e dj, sua distancia de
luminosidade.

Geralmente, o uso de relagoes fenomenoldgicas para fins cosmoldgicos se da calibrando-
as com amostras em baixos redshifts, uma vez que nesse caso a distancia independe dos
parametros cosmoldgicos. Infelizmente, esse procedimento nao é aplicavel para GRBs,
haja vista que os observados localmente parecem ser intrinsecamente diferentes, como

GRB 980425 e GRB 031203 (Norris, 2002; Guetta et al., 2004; Soderberg et al., 2004).
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Assim, os parametros cosmologicos que gostariamos de vincular entram na determinacao
dos parametros da relacao de Amati. Logo, temos um problema de circularidade. Algumas
propostas para resolvé-lo foram discutidas na literatura (Ghirlanda et al., 2004; Firmani
et al., 2005; Liang e Zhang, 2006; Li et al., 2008; Wang, 2008; Kodama et al., 2008;
Liang et al., 2008). Neste trabalho, utilizamos o método proposto independentemente por
Kodama et al. (2008) e Liang et al. (2008), que foi recentemente atualizado por Wei (2010).

O método consiste em utilizar SNe [a como uma escada de distancia para calibrar os
GRBs. Visto que os modulos de distancia das SNe Ia sao conhecidos, podemos utilizar as
SNe Ia mais proximas de um GRB para, através de uma interpolacao, obtermos o médulo
de distancia do GRB considerado. Isso ¢é feito considerando as quatro supernovas mais
proximas e realizando uma interpolacao ctbica para a faixa de redshifts onde SNe Ia e
GRBs sao observados, z < 1.4. Apds, ajustam-se os parametros a e b da relacao de Amati,
tornando possivel o cdlculo do médulo de distancia dos GRBs em mais altos redshifts.
Dessa maneira, a calibragao nao sofre do problema de circularidade.

Wei (2010) utilizou 557 SNe Ia do catdlogo Union2 (Amanullah et al., 2010) para
calibrar 109 GRBs compilados em Amati (2006) e Amati et al. (2008, 2009). Ao aplicar
uma interpolagao cubica com 50 GRBs em baixos redshifts (z < 1.4), os parametros da
relacao de Amati foram determinados e os médulos de distancia para os outros 59 GRBs
foram derivados. Essa amostra é denominada Hymnium e pode ser utilizada para vincular
parametros cosmologicos sem o problema de circularidade.

A figura (4.5) apresenta os resultados da anélise estatistica utilizando a amostra Hym-
nium de GRBs. Da figura (4.5a) vemos que ambos parametros sao fracamente vinculados
pelos dados. As probabilidades posteriores mostradas nas figuras (4.5b) e (4.5¢) nos dao
como vinculos, dentro de 95.4% de confianca estatistica, ,, = 0.357557, enquanto todos
os valores para o parametro de aglomeramento sao permitidos. Estes dados também sao
compativeis com um modelo composto apenas por matéria inomogeneamente distribuida
(Qr =0, Q,, = 1). Em principio, tal fato pode ser entendido ao notarmos que a amostra
considerada é dominada por dados em altos redshifts e, portanto, numa fase onde a energia
escura nao tem um papel proeminente para a evolucao césmica. Por outro lado, os fracos
vinculos obtidos sobre a também podem ser explicados pela baixa qualidade dos dados
atuais de GRBs, como pode ser verificado pela dispersao intrinseca na relacao de Amati.

Logo, embora nao tratemos aqui, seria interessante analisar os vinculos obtidos sobre os
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Figura 4.6: a) Contornos de 68.3%, 95.4% e 99.7% sobre o plano (Q,,,«) para um modelo ACDM
plano inferido de 557 SNe Ia do catdlogo Union2 (Amanullah et al., 2010) e 59 Hymnium GRBs (Wei,
2010). b) Probabilidade posterior para o pardmetro de densidade da matéria. Neste caso, uma regiao
bem menor é permitida 0.24 < Q,, < 0.33 com (20) de confianga estatistica. c¢) Probabilidade posterior
para o parametro de aglomeramento «. Vemos que em 20 o parametro de aglomeramento estd restrito no
intervalo 0.52 < o < 1.0.

parametros cosmolégicos utilizando diferentes relagoes fenomenolégicas para calibrar os

GRBs.

4.3.3 SNe Ia e GRBs

Uma maneira extremamente util para se melhorar vinculos em cosmologia é a realizacao
de andlises conjuntas com diferentes amostras de dados. Portanto, empregamos agora uma
andalise estatistica combinando as 557 SNe la do catdlogo Union2 (Amanullah et al., 2010)
e os 59 GRBs da amostra Hymnium (Wei, 2010).

Os resultados obtidos da andlise estatistica estao apresentados na figura (4.6). Como
podemos observar na figura (4.6a), os vinculos em ambos parametros foram melhorados
significativamente. O melhor ajuste obtido foi Q,,, = 0.27 e @ = 1, com um x? ,, = 568.36.
O intervalo de confianca em 20 para o parametro de densidade da matéria foi levemente
modificado (0.24 < Q,,, < 0.33) comparado ao resultado apenas com a amostra de SNe
[a. J& para o parametro de aglomeramento, uma grande melhora foi obtida se comparada
as duas amostras individualmente, onde temos 0.52 < o < 1.0 em 20. Novamente, o
modelo Einstein-de Sitter foi excluido com grande confianga estatistica. A melhora dos
vinculos em « pode ser interpretada da seguinte forma: os dados de GRBs preferem ou
um universo mais homogéneo com {2, baixo, ou um universo bastante inomogéneo com
Q,, alto. Devido a degenerescéncia ser diferente no plano (£2,,,a) para SNe Ia e GRBs,
tem-se como consequéncia reduzir o espaco de parametros, exatamente compativel com o
resultado obtido.

Na tabela 4.2 sao sumarizados os resultados das analises com as SNe Ia do catédlogo
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Union2 e os GRBs Hymnium.

Tabela 4.2 - Limites em « e §2,,.

Amostra Qm (20) a (20) i
SNe Ia 0.24 <Q,, <0.35 025 <a <10 545
GRBs 0.11<Q,,<1.0 nao-vinculado 23

Combinacao 0.24 < 2, <0.33 052 < a<1.0 568

4.4  Conclusoes

O surgimento da cosmologia de precisao, que gerou uma ampla gama de conjuntos
de dados observacionais, trouxe-nos a possibilidade de se testar quantitativamente varias
hipoteses adotadas na construgao de modelos cosmolégicos.

Um dos pilares do modelo de concordancia césmica é a homogeneidade e isotropia do
universo em grandes escalas. Mesmo sob esse viés, sabemos que localmente o universo ¢ ino-
mogeéneo, haja vista a observacao de variadas estruturas, de planetas até super-aglomerados
de galaxias. Portanto, é fundamental saber quais sao os efeitos dessas inomogeneidades
locais nos modelos cosmologicos.

Neste capitulo, estudamos os efeitos das inomogeneidades sobre a propagacao da luz.
Tal analise é importante pois varios observaveis cosmoldgicos a utilizam para inferir para-
metros cosmolégicos, como é o caso da distancia de diametro angular e da distancia de
luminosidade.

Adotamos a aproximacao de Dyer—Roeder, que é uma maneira simples de se tentar
incorporar os efeitos das inomogeneidades locais. E baseada na adicao de apenas um
parametro livre, o parametro de aglomeramento ov. Quando o = 1, recuperamos a descri¢ao
perfeitamente homogénea e isotropica. Logo, desvios de a = 1 sugerem a importancia de
se levar em conta inomogeneidades locais em analises cosmologicas.

Aplicamos testes estatisticos para conjuntos de dados de SNe la, H(z) e GRBs. Todas
as analises foram compativeis com a hipdtese de homogeneidade, mas obtivemos outros
resultados interessantes.

O aumento no nimero de SNe Ia levou a vinculos mais fracos para o parametro de

aglomeramento. Com 182 SNe la da amostra gold de Riess et al. (2007), tinha-se 0.42 <



Secao 4.4. Conclusoes 99

a < 1.0(20). Ja a amostra com 557 SNe Ia do catdlogo Union2 de Amanullah et al. (2010)
forneceu 0.25 < o < 1.0 (20). Uma possivel interpretagao desses dados é que o aumento
no numero de supernovas trouxe a tona uma maior possibilidade de se detectar os efeitos
das inomogeneidades locais.

Também vimos que a inclusao de medidas de H(z) por Simon et al. (2005) e Daly et al.
(2008) levaram a melhores vinculos sobre a. Isso ocorre em anélises conjuntas devido a
degenerescéncia no plano (€2,,, «) ser diferente, uma vez que apenas os dados de H(z) nao
vinculam o parametro de aglomeramento.

Por outro lado, vimos que andlises conjuntas com SNe Ia e GRBs também permiti-
ram melhores vinculos sobre o parametro de aglomeramento: 0.52 < o < 1.0(20). Uma
dependencia forte com a para os GRBs é esperada, uma vez que o parametro de aglome-
ramento entra em terceira ordem em uma expansao da distancia com o redshift. Vinculos
melhores nao foram obtidos devido ao alto grau de espalhamento intrinseco observado na
relacdo de Amati et al. (2002) e a propagacao de erros na calibragdo dos GRBs.

Para o parametro de densidade da matéria, o aumento no nimero de dados de su-
pernovas levou a melhores vinculos. Os GRBs, por estarem em redshifts onde a taxa de
expansao ¢ dominada pela matéria, ofereceram vinculos pouco restritivos para 2,,, sendo
compativeis com §2,, = 1.0.

Concluindo, embora os dados sejam totalmente compativeis com a abordagem perfeita-
mente homogénea, ainda existe uma grande regiao permitida no espaco de parametros tal
que a # 1. Portanto, esforgos devem ser dirigidos em se desenvolver novos testes para «
e melhorar os atuais, uma vez que outros parametros cosmologicos podem ter seus valores
vinculados modificados, auxiliando na compreensao da natureza da aceleracao césmica.

No capitulo 5, apresentamos uma extensao da abordagem padrao, permitindo que o
parametro de aglomeramento assuma valores maiores que a unidade. Além disso, vemos
que essa hipotese é favorecida pelos dados de SNe Ia e propomos um modelo baseado na

existéncia de vazios para fundamentar o modelo.
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Capitulo 5]

Um Modelo de Dyer—Roeder Estendido

5.1 Introducao

Neste capitulo estudamos uma generalizacao da abordagem de Dyer-Roeder ao permi-
tirmos que a luz se propague por regices mais densas que a média. A anélise fenomenoldgica
consiste em liberar o parametro de aglomeramento «, de tal forma que valores maiores que
a unidade sejam considerados nos testes estatisticos.

Vimos no capitulo anterior que a presenca de inomogeneidades locais pode mudar a
determinacao de parametros cosmoldgicos até valores da ordem de 10% do valor obtido
considerando o caso homogéneo. Este valor estda diretamente ligado a distribuicao de
matéria a qual o feixe de luz é exposto em sua propagacao. Até este momento, conside-
ramos a existéncia de uma parte aglomerada e uma parte homogénea. Existiriam mais
ingredientes?

Enquanto esperamos que o universo seja homogéneo em grandes escalas (= 100 Mpc),
em escalas menores temos diversas estruturas, variando de planetas a superaglomerados
de galaxias. Permeando estas estruturas temos também vazios ou “regides escuras” (como
cunhado por Zel'dovich, 1970; Zel’dovich e Shandarin, 1982), onde galdxias sdo quase ou
totalmente ausentes, como também sugerido pela simulacao do Millenium (Springel et al.,
2005).

Relembremos agora a definigao do parametro de aglomeramento (veja se¢ao 3.4.3)

__ P
pn+ pa’

onde pp, e py sao as densidades da parte homogénea e aglomerada, respectivamente. Para

«

(5.1)

um universo perfeitamente homogéneo, p, = 0, o que implica o = 1. No outro extremo
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podemos considerar que toda matéria esta aglomerada, ou seja, p, = 0, o que implica
a = 0. Para um aglomeramento parcial, temos que « esta no intervalo [0, 1].

Portanto, vemos que a abordagem de Dyer—Roeder padrao nao permite que o parametro
de aglomeramento assuma valores maiores que um. Logo, temos duas alternativas. A pri-
meira é “deixar os dados decidirem”. Inspirando-se nos modelos de energia fantasma
(Caldwell, 2002; Lima et al., 2003; Lima e Pereira, 2008; Pereira e Lima, 2008), onde o
parametro da equacgao de estado pode assumir valores fora do intervalo esperado, podemos
pensar que os dados possam indicar valores para « maiores que 1, por razoes ainda desco-
nhecidas. A segunda alternativa consiste em propor um modelo para explicar o porqué «
pode ser maior que um, assim como estimar sua razoabilidade.

Nas préximas secoes utilizaremos ambas alternativas. Primeiramente, deixaremos o
parametro de aglomeramento livre, que passaremos a denotar por ag, € veremos que um
teste estatistico com SNe la apresenta como probabilidade maxima ar = 1.26. Além disso,
mostraremos que ag > 1 pode acomodar melhor os resultados advindos de SNe Ia com os
resultados de BAO e CMB, aliviando uma tensao entre dados em baixos e altos redshifts.
Por fim, apresentaremos um modelo simplificado, baseado na existéncia de vazios cosmicos,

para explicar a possibilidade do parametro de aglomeramento ser maior que 1.

5.2 A Equacao de Dyer—Roeder para a Distancia de Luminosidade

O mesmo procedimento realizado no capitulo anterior é feito agora, mas consideramos
aqui um modelo XCDM com a energia escura sendo descrita por um fluido perfeito com

equagao de estado py = wpx (w constante). A taxa de expansao é dada por

H(z) = HO\/Qm(l ) 4 Qe (14 2)3050) 4 O (1 + 2)2, (5.2)

onde Q) = (1 — Q,, — Qx) e Qx é o parametro de densidade da energia escura.
Ao inserirmos a taxa de expansao acima na expressao (3.53), juntamente com o Principio
de Etherington (1933), obtemos a equagao de Dyer—Roeder para a distancia de luminosi-

dade adimensional (D, = Hyd})
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g [ap(2)2n(1 + 2)° + Qx (1 + w)(1 + 2)* )] Dy(2)
+(1+ z)ZE(z)d% (1+ z)%@)%% =0, (5.3)

onde ag(z) denota o parametro de aglomeramento estendido. As condigoes iniciais a serem

satisfeitas sao

Dy (0) =0,
(5.4)
dCZL ’0 =1.

Para compararmos os dados observacionais com o modelo utilizamos o moédulo de

distancia p, que pode ser escrito como (Peebles, 1993)

p=m— M = 5log(d) + 25, (5.5)

onde dy, ¢ dado em Mpc, m é a magnitude aparente e M a magnitude absoluta do objeto.
Daqui por diante, assumimos ag constante. Embora uma dependéncia com o redshift
seja esperada, podemos analisar ag constante como um parametro efetivo na regiao de

interesse.

20

12 |

Figura 5.1: Distancia de luminosidade adimensional em fung¢ao do redshift para varios valores do parametro
de aglomeramento estendido ag, com €, = 0.27.

Na figura (5.1) apresentamos como a distancia de luminosidade adimensional Dy, é
afetada para diferentes valores do parametro de aglomeramento estendido ag. Como es-

perado, o tratamento com ag > 1 preve distancias menores comparadas ao caso padrao.
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5.3 Determinando ag dos dados de SNe Ia

A fim de mostrarmos o interesse fisico da abordagem adotada neste capitulo realizamos
uma andlise estatistica envolvendo 557 SNe Ia do catalogo Union2 (Amanullah et al., 2010).
Seguindo métodos usuais, maximizamos a probabilidade posterior que é proporcional a

L o exp[—x*(2;p)/2], onde

X(p) =) [M(Z“pi — toal” (5.6)

i 10,3

Na equagao anterior pu é o médulo de distancia tedrico para o conjunto de parametros
p = (Ho,ap, Q,), po,; ¢ o médulo de distancia observado e 0, , sua respectiva incerteza.
Nos tratamos Hy como um parametro indesejavel e marginalizamos sobre ele, o que ¢

equivalente a minimizar

onde

2 Y
JMO,@'

e Z {110, — 51og 10[ Dy (%)]}? (5.8)

2 )
U#o,i

C=> UQL (5.10)

i ko

Na figura (5.2a) apresentamos os resultados obtidos para os parametros ag e 2, ao
considerarmos um modelo ACDM plano. Os contornos correspondem a regioes de confianga
estatistica de 68.3% (10) € 95.4% (20). O melhor ajuste obtido foi Q,, = 0.25 e ap = 1.26.
Como podemos ver nas figuras (5.2b) e (5.2¢) o parametro de densidade da matéria é
bem restringido, estando no intervalo 0.21 < €, < 0.29 (10), enquanto o parametro de
aglomeramento estd no intervalo 0.72 < ap < 1.94 (10). Embora ag tenha sido fracamente
vinculado, vé-se que a probabilidade ¢ maxima para ap > 1 e, portanto, a possibilidade
de haverem regides mais densas que a média na linha de visada pode ser considerada
como uma possivel explicagao. E interessante comparar os limites obtidos com a analise

apresentada no capitulo (4), onde existia a restricao v < 1.0. O intervalo obtido para o
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Figura 5.2: a) O plano (€,,,ar) para um modelo ACDM plano. Os contornos representam niveis de
confianca estatistica de 68.3% e 95.4%. O melhor ajuste é Q,, = 0.25 ¢ ag = 1.26. Veja que um
modelo plano constitu{do apenas de matéria e inomogeneidades (€2, = 1) é excluido com grande confianga
estatistica. b) Probabilidade posterior de ap. O parametro de aglomeramento é restrito no intervalo
0.72 < ag < 1.94 (10). c) Probabilidade posterior de €,,. Vemos que o parametro de densidade da

matéria €, estd restringido no intervalo 0.21 < Q,,, <0.29 (1o).

parametro de densidade da matéria foi 0.24 < €2, < 0.35 (20). Como seria esperado, ao

se tirar a restricao o < 1.0 valores menores de €2, sao compativeis com os dados.

5.4 Tensao SNe Ia-CMB e o Valor de ag

A tensao entre dados em baixos e altos redshifts tem sido discutida por varios autores
(veja, por exemplo, Shafieloo et al., 2009) e foi brevemente revisada na se¢ao 2.8.10. Uma
abordagem baseada em lenteamento fraco, mas que leva em conta a possibilidade da luz
viajar em média em regioes menos densas do que a média consegue solucionar a questao
(Amendola et al., 2010). Tal problema poderia ser aliviado dentro da nossa abordagem de
Dyer—Roeder estendida?

A fim de responder isso, vamos considerar um modelo ACDM e analisar os vinculos
sobre o plano (€2,,,,24) ao fixarmos trés diferentes valores de ag. Ao selecionarmos ap =
0.7, 1.0 e 1.3 podemos estudar o que acontece no plano (€2,,,2,) quando valores maiores
de ap sdo considerados.

Na figura (5.3a) mostramos os contornos obtidos para os valores escolhidos de ag. Note
que quando ag cresce de 0.7 a 1.3 o melhor ajuste se move aproximadamente 1o em direcao
a valores menores do par (£2,,, {2, ), portanto os tornando mais compativeis com o modelo
de concordancia césmica ACDM plano. Este resultado é extremamente interessante, haja
vista que melhora o acordo com vinculos independentes oriundos de dados de BAO e CMB
e, mais importante, mantendo o mesmo x?2 .

Na tabela (5.1) os resultados basicos das nossas andalises sdo resumidos. Veja que valores
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Figura 5.3: a) A influéncia do pardmetro de aglomeramento estendido sobre o plano (£2,,,Q4). Os
contornos para trés valores de ap utilizando 557 SNe Ia do catdlogo Union2 (Amanullah et al., 2010)
correspondem a 1 e 20 de confianga estatistica. Valores maiores de ap geram resultados mais compativeis
com o modelo plano. b) Contornos para o plano (£,,, w) em um modelo XCDM plano. A mesma tendéncia
é observada, valores maiores de ap implicam em valores maiores de w, portanto aliviando a tensao entre

os dados em baixos e altos redshifts.

maiores de ap fornecem o minimo x2 , = x*/v (v é o nimero de graus de liberdade).

Na figura (5.3b) sao apresentados os resultados da anélise estatistica para um modelo
XCDM plano e os mesmos valores de ap adotados na andlise para o modelo ACDM.
Novamente, vemos que, para valores maiores de ag, os contornos sao deslocado em direcao
a valores maiores de w e valores menores de €1,,, contribuindo para cancelar a tensao entre

os dados em baixos e altos redshifts.

Tabela 5.1 - Melhores ajustes para £2,, e Q4.

ag Oy Qn Xiea
0.7 0.39 0.83 0.978
1.0 0.30 0.78 0.977
1.3 024 0.74 0.977

Na tabela (5.2) os resultados obtidos em nossa andlise estao dispostos, contendo os
melhores ajustes para €, e w, juntamente com o x?2 _; associado.

Podemos agora comparar nossos resultados com o obtido por Amendola et al. (2010).
Na figura (5.4) sdo mostrados os vinculos obtidos por Amendola et al. (2010) considerando

um modelo ACDM e um modelo XCDM plano. Vemos que a introducao dos efeitos das
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Tabela 5.2 - Melhores ajustes para {2, e w.

ag O w xied
0.7 035 -1.18 0.978
1.0 029 -1.06 0.978
1.3 023 -0.96 0.977

inomogeneidades leva a um melhor acordo entre os dados de SNe Ia, BAO e CMB, o
mesmo que obtivemos no nosso modelo. De maneira surpreendente, a interpretacao é
diametralmente oposta a nossa. Enquanto em nosso modelo o« > 1 implica em um §2,,
menor, o resultado de Amendola et al. (2010) tem como base a luz se propagando em

regioes menos densas que a média, também obtendo valores menores para €2,,.

5.5 Por que ap pode ser maior que a unidade?

Aqui propomos um modelo simplificado baseado na existéncia de vazios césmicos para
explicar porque ag pode ser maior que 1. Estudos recentes apontaram que vazios césmicos
nao representam apenas um constituinte chave da distribuicao de massa, mas, poten-
cialmente, podem se tornar uma ferramenta poderosa para se vincular parametros cos-
moldgicos (Sutter et al., 2012). A idéia é considerar que vazios muito grandes sdo eventos
raros, isto é, sua formacao sofre do mesmo tipo de segregacao sentida pelas maiores galaxias
ou aglomerados.

Ao considerarmos que o universo ¢é constituido de trés entidades basicas: (i) matéria
homogeneamente distribuida (py,), (ii) matéria aglomerada (py) e (iii) vazios (p,q) de ta-
manho pequeno ou moderado, podemos definir o parametro de aglomeramento estendido

como (veja equagao 5.1):

N
Ph +pcl +pvd

O préximo passo é quantificar a contribuicao de vazios que representam subdensidades

ag (5.11)

locais no universo. A presenca de um vazio significa que sua matéria foi de alguma maneira
redistribuida para as componentes homogénea e aglomerada. Seu efeito gravitacional em

uma distribuicao inicialmente homogénea ¢é equivalente a superpor uma densidade negativa
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Figura 5.4: A influéncia das inomogeneidades em um modelo de lenteamento fraco onde a luz se propaga
preferencialmente por regices menos densas que a média obtido por Amendola et al. (2010). O painel
esquerdo mostra os resultados para o modelo ACDM, ja o direito considera um modelo XCDM plano. Os
contornos tracejados nao levaram em conta o efeito das inomogeneidades. Por outro lado, os contornos
sombreados o fizeram, onde um melhor acordo é obtido entre os dados de SNe Ta, BAO e CMB.

(para densidades baixas o principio de superposigao nao-relativistico é vélido).
Por simplicidade, assumimos que a contribuicao dos vazios pode ser aproximada pela

expressao linear

Pod = —0(pn + pe1), (5.12)

onde 0 é um parametro positivo menor que a unidade. Portanto, ar dado pela equacao

(5.11) pode ser reescrito como

Ph _ @
(pn +pa)(1—0)  1-0

que claramente satisfaz a desigualdade ag > «, onde « é o parametro de aglomeramento

(5.13)

O =

na abordagem de Dyer-Roeder padrao.

Na figura (5.5) mostramos uma simples representagao do modelo proposto. Os pon-
tos sao a parte aglomerada, ja os circulos pontilhados representam os vazios que sao de
tamanho pequeno ou moderado. Em média, a luz se propaga pela parte homogénea. Evi-
dentemente, uma abordagem estatistica é necessaria para se calcular a probabilidade de
um feixe de luz atravessar um vazio.

Em particular, quando a componente aglomerada nao contribui, temos que ap = 1%5 >

1. Como estimar a contribuicao dos vazios? Em primeira aproximacao, se tomarmos o = 1,

ou seja, desprezarmos a contribuicao da parte aglomerada e adotarmos o melhor ajuste
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Figura 5.5: Representacao de um universo com vazios. A luz se propaga pela parte homogénea, onde a

probabilidade em uma linha de visada de se interceptar uma galaxia ou um vazio é baixa.

da analise com SNe Ia, vemos que 0 ~ 0.2. Uma conexao entre nossa abordagem com o

formalismo de lenteamento fraco delineia-se como um objetivo natural de trabalho futuro.

5.6 QOutra interpretacao

Vimos até aqui que os dados sugerem apr > 1. Interpretamos tal resultado pela su-
posigao de que a luz se propaga em um meio mais denso que a média devido a existéncia de
vazios. Entretanto, o que efetivamente obtemos é que as distancias sao menores do que as
esperadas se ap > 1. Portanto, ocorre magnificacao do feixe, ao invés de demagnificacao.

Assim, outros tipos de fenomenos também poderiam gerar o mesmo resultado. Uma
possibilidade é considerar que os vazios se expandem diferentemente do background. Con-
siderando uma supernova atras de um grande vazio, Clarkson et al. (2012) mostraram que
o efeito de backreaction sobre a taxa de expansao leva a uma magnificacao do feixe. Na
figura (5.6), a curva em vermelho mostra o efeito de um vazio, modelado com uma métrica
de LTB, sobre o médulo de distancia inferido da supernova.

Portanto, o mesmo efeito de magnificacao pode ocorrer se os vazios se expandirem
a uma taxa diferente da esperada para um modelo perfeitamente homogeéneo. Este efeito
também foi abordado por Bolejko e Ferreira (2012) e Bolejko et al. (2013), mas a magnitude
do efeito ainda é uma questao em aberto.

Infelizmente, a comparacao direta com nossos resultados no presente estagio de desen-
volvimento ainda nao é possivel por motivos de consisténcia, uma vez que em nossa analise

desprezamos os efeitos de backreaction sobre a taxa de expansao.
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Figura 5.6: Efeito de backreaction de um vazio sobre a magnitude observada de uma supernova localizada
atras da regiao de subdensidade (Clarkson et al., 2012).

5.7 Conclusoes

Neste capitulo discutimos o papel desempenhado pelas inomogeneidades locais sobre
a propagacao da luz baseando-nos em uma abordagem de Dyer—Roeder estendida. Neste
modelo abrimos a possibilidade de ag ser maior que 1, que indica uma magnificacao do
feixe de luz. Uma possivel interpretacao para isto é a luz viajar em regioes mais densas
que a média.

A fim de testar tal hipdtese realizamos uma analise estatistica em um modelo ACDM
plano na qual o melhor ajuste obtido foi ag = 1.26 e €2, = 0.25. Os parametros foram
restringidos dentro de 68.3% de confianca estatistica aos intervalos: 0.72 < ap < 1.94
e 0.21 < Q,, < 0.29. Embora ag tenha sido fracamente vinculado, os resultados sao
totalmente compativeis com a hipdtese da luz viajar em regioes mais densas que a média.
Também analisamos como diferentes valores de ag afetam os vinculos para um modelo
ACDM. Interessantemente, ag > 1 prové vinculos que estao mais de acordo com o modelo
de concordancia césmica, uma vez que é aliviada a tensao entre dados em baixos e altos
redshifts (SNe Ia, BAO e CMB). O mesmo ocorreu para um modelo XCDM plano quando
assumimos que ag > 1.

Os resultados obtidos sugerem que a hipotese da luz viajar em regioes mais densas
que a média pode ser realistica. Um modelo simplificado justificando porque valores de
ap maiores que a unidade podem ocorrer também foi discutido ao se levar em conta uma
possivel influéncia de vazios césmicos na abordagem de Dyer—Roeder. A simplicidade do

modelo e os resultados reforcam o interesse sobre a influéncia das inomogeneidades locais
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e podem indicar o caminho para uma descricao mais fundamental.
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Capitulo §

Influencia das Inomogeneidades sobre Testes

Cosmoldgicos

6.1 Introducao

O mistério sobre a natureza da energia escura inspirou cosmoélogos a testar todas as
hipéteses do modelo de concordancia cosmica ACDM. Nos tltimos anos, alguns métodos
para detectar desvios da métrica de FLRW (Clarkson et al., 2008; Uzan et al., 2008), do
modelo ACDM plano (Sahni et al., 2008; Zunckel e Clarkson, 2008), assim como para
reconstruir a equagao de estado da energia escura w(z) foram propostos (e.g. Saini et al.,
2000; Sahni e Starobinsky, 2006; Clarkson e Zunckel, 2010).

Entretanto, para uma compreensao real do que esta sendo medido, é fundamental veri-
ficar se tais propostas sao baseadas em abordagens livres de hipoteses e se possiveis desvios
detectados seriam naturalmente explicados através de uma descricao mais realistica.

Nesta tese, temos estudado os efeitos das inomogeneidades locais nas observagoes, onde
vimos que as distancias inferidas podem ser alteradas significativamente. Veja que tais
modificagoes podem ocorrer preservando a homogeneidade global do universo.

Alguns testes de consisténcia cosmoldgicos foram arquitetados desconsiderando qual-
quer influéncia de inomogeneidades de pequena escala. Logo, € interessante investigar quais
sao os resultados esperados quando se leva em consideragao o fato da luz se propagar por
um meio localmente inomogéneo.

Neste capitulo, concentraremos nossa atencao em dois testes distintos. A saber, um
teste do principio de Copérnico (PC), chamado de teste C(z) (Clarkson et al., 2008) e
um teste do modelo ACDM plano, chamado de teste £(z) (Sahni et al., 2008; Zunckel e
Clarkson, 2008).
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Mostraremos que falsos positivos podem ser gerados pelas inomogeneidades, com ne-
nhuma violagao da hipdtese central do teste. Mais surpreendente ainda, é possivel inverter
o argumento e mostrar que esses testes sao capazes de decidir se os efeitos das inomoge-
neidades sao importantes, além de discernir entre a melhor maneira de descreve-los.

Comecaremos introduzindo os testes em questao, passando pela influéncia das ino-
mogeneidades e, por fim, discutindo uma possibilidade de se reconstruir os efeitos das

inomogeneidades diretamente dos dados.

6.2 Testes Cosmologicos

No que segue, restringimos nossa atengao aos dois testes citados acima, ou seja, C(z)
e L(z). Entretanto, é importante enfatizar que qualquer teste baseado em medigoes de
distancia podera produzir falsos positivos semelhantes aos que discutiremos aqui. Por
exemplo, a influéncia das inomogeneidades na reconstrucao da equacao de estado da energia
escura foi discutida por Bolejko (2011a), onde as inomogeneidades poderiam simular uma
equacao de estado para a energia escura dependente do tempo. Ja outro teste do PC que
utiliza o redshift drift e distancias (Uzan et al., 2008) também seria afetado pelos efeitos das
inomogeneidades. Um artigo de revisao contendo uma discussao sobre testes cosmolégicos

foi feito por Clarkson (2012).

6.2.1 O Teste C(z)

O objetivo deste teste é verificar o Principio de Copérnico (PC), que é utilizado na
deducao da métrica de FLRW (Clarkson et al., 2008). Neste caso, uma possivel de-
pendéncia com o redshift para o parametro de curvatura (uma assinatura da violagao

do PC) pode ser discutida baseada na expressao da distancia de luminosidade

dp(z) = % sin (\/—_Qk/o dz’H[{ZO/>), (6.1)

onde H(z) é a taxa de expansao (Hy é a constante de Hubble) e €, é o valor do parametro

de curvatura medido hoje.

. Hod . . . .
Definindo D(z) = (01 fz()z ), podemos derivar a equagao acima e rearranjar os termos, de

modo que obtemos
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[E()D'(2)]* — 1

Qp = 6.2

k D(Z)2 ) ( )

onde ' denota derivagdo com relagao ao redshift e E(z) = H(z)/Hy. Agora, é direto
derivarmos a equagao (6.2), cujo resultado chamamos de C(z)

C(z) =1+ E*(DD" - D?*) + EE'DD' =0, (6.3)

uma vez que {2, deve ser constante para todos redshifts se a métrica de FLRW ¢ uma
métrica apropriada para descrever a geometria do universo. E importante enfatizar que
desvios da ordem de 107° sao esperados devido as perturbacoes relacionadas a formacao
de estruturas para todos os redshifts (Ellis, 2009). Além disso, veja que a deducdo da
expressao (6.3) nao faz mencgao a teoria da gravitagao utilizada ou ao conteudo energético

do universo, mas apenas supoe a métrica de FLRW.

6.2.2 O Teste L(z)

O objetivo do teste L£(z) é identificar qualquer desvio do modelo ACDM plano. Ele foi
independentemente proposto por Sahni et al. (2008) e Zunckel e Clarkson (2008), e pode
ser interpretado como um teste de consisténcia.

Considerando o modelo ACDM plano, podemos escrever o parametro de densidade da

matéria em funcao das seguintes grandezas observaveis

[H(2)/Ho|” — 1
(I+2)2—-1

Ja a taxa de expansao se relaciona com a distancia de luminosidade de acordo com a

Q=

(6.4)

expressao (Padmanabhan, 2003)

H(2) = {1 - %} % [iLT(ZZ)’} : (6.5)

Considerando um modelo plano (k = 0), reescrevemos o parametro de densidade da matéria

[

usando a equacao acima como

1 - D'(2)?
[(1+2)3 = 1]D'(2)*

Seguindo o mesmo procedimento do teste C(z), uma simples derivacao fornece

Q=
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Figura 6.1: Teste Ok(z) para dados de H(z) e SNe Ia (Shafieloo e Clarkson, 2010). Os dados sao

compativeis com 0 constante e os vinculos sao melhores em altos redshifts.

L(z) =2[(1+2)* =1]D"(2) +3(1 + 2)’D'(2)[1 — D'(2)?], (6.7)

que deve ser identicamente zero (independente do redshift) para quaisquer parametros do
modelo ACDM plano. Uma vez que as quantidades que aparecem em (6.3) e (6.7) sao

mensuraveis, estes testes podem ser verificados pelos dados disponiveis.

6.2.3 Vinculos Atuais

Alguns testes observacionais ja foram realizados para tentar vincular C(z) e L(z).
Também pode se verificar se €, e €2, sdo constantes através das equagoes (6.2) e (6.6), uma
vez que se evita fazer outra derivagao, incorrendo em menos erros nas analises numéricas.
Neste caso os testes sao chamados de Ok (2) e O,,(2).

Na figura (6.1) mostramos as restri¢goes observacionais obtidas para o teste Og(z) uti-
lizando dados de H(z) e SNe Ia (Shafieloo e Clarkson, 2010). Vemos que os dados sao
compativeis com {2, constante, mas os erros ainda sao bem grandes. No lado direito da
figura destacamos os vinculos em mais altos redshifts, que interessantemente sao melhores
do que em baixos redshifts.

Na figura (6.2) apresentamos os vinculos obtidos por Sahni et al. (2008) para o teste
O (2) com os dados de BAO do catdlogo WiggleZ (Blake et al., 2011). Novamente, os

dados sao compativeis com a hipétese padrao, com erros que permitem grandes desvios em
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Figura 6.2: Teste O,,(z) para dados de BAO do catalogo WiggleZ (Blake et al., 2011) feito por Sahni

et al. (2008). Os dados sdo compativeis com €2, constante.

relacao a mesma.

Outra maneira de se verificar a eficiéncia desses testes é considerar um modelo que viole
a hipétese central dos testes e analisar os resultados. February et al. (2010) consideraram
um modelo LTB (secao 2.9.3), que deve violar C(z) e L(z), e obtiveram vinculos utilizando
dados de H(z) e SNe Ta. Eles impuseram 5 tipos de perfis de densidade para o vazio, sendo
que o melhor ajuste de cada anélise foi esbogado para os testes em questao. Na figura (6.3)
mostramos os valores obtidos por February et al. (2010) para os testes Ok(z), O, (2) € as

derivadas C(z) e L(z).

6.3 Efeitos das Inomogeneidades Locais

Na derivagao dos testes C(z) e L(z) o universo foi considerado perfeitamente homogéneo
e isotrépico em todas as escalas. Portanto, a questao basica decorrente é: Como os testes
cosmoldégicos sao afetados pelas estruturas de pequena escala? Em outras palavras, mesmo
assumindo homogeneidade em grandes escalas, a propagacao da luz sente as inomogenei-
dades de pequena escala, potencialmente modificando as distancias de diametro angular
e de luminosidade. Portanto, é fundamental quantificar as condigoes fisicas ao longo da
trajetéria do feixe de luz.

As discussoes encerradas neste capitulo e nos anteriores mostram que as inomogenei-
dades de pequena escala podem afetar a propagacao da luz, embora a modelagem correta

destes efeitos esta longe de ser trivial. Potencialmente, elas podem ter um papel impor-
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Figura 6.3: Testes cosmoldgicos para um modelo LTB. As curvas representam melhores ajustes de 5 perfis
de densidade distintos, obtidos da anédlise feita por February et al. (2010) para dados de H(z) e SNe Ia.

tante, gerando falsos positivos para diversos testes de consisténcia cosmolégicos. Portanto,
a fim de se reivindicar uma violacdo do PC (teste C(z)) ou desvios do modelo ACDM
plano (teste L£(z)), ¢ vital desemaranhar todos os possiveis efeitos. Além disso, evidéncias
independentes para o PC ou para o modelo ACDM plano fardo com que os testes C(z) e
L(z) possam ser utilizados para outro fim, como mostrar a melhor maneira de se descrever

os efeitos das inomogeneidades de pequena escala.

6.3.1 A Equacao de Dyer—Roeder para a Distancia de Luminosidade

O método para a obtencao da distancia de Dyer—Roeder em funcao da distancia de
luminosidade é o mesmo utilizado no capitulo (4). Porém, neste capitulo utilizaremos o

modelo XCDM, que tem sua taxa de expansao adimensional E(z) = H/H,, dada por

B(2) = Q1+ 23 + Qx (1 + 25040 + (1 + 2)2 (6.8)

onde 2y é o parametro de densidade da energia escura medido hoje e tem-se o vinculo
Qp = (1 —Q,, — Qx). Inserimos esta taxa de expansao em (3.53) e utilizamos o principio
de Etherington (1933), de onde escrevemos para a distancia de luminosidade adimensional

a relagao Dy = Hydy, obtendo assim a equacao
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3
5 [(2)2m (14 2)° + Qx (14 w) (14 2)* ] Di(2) +
d d Dr(2)
1+ 2)2E(z)— |(1+2)*E(z 6.9
(14 2PBR) g |14 2BE) e e | = (69)
Novamente, as condigoes iniciais sao dadas por
DL (0) = 07
(6.10)
Dl =1

Para um objeto em um redshift z, integramos a equagao (6.9) com as condigdes iniciais

acima e obtemos a distancia de luminosidade em funcao de «(z).

6.3.2 A Relagao entre a Aproximacao de Dyer—Roeder e a de Lenteamento Fraco

Recentemente, Bolejko (2011c) propos uma relagao entre a aproximagao de Dyer—
Roeder e a aproximacao de lenteamento fraco. Basicamente, ambas abordagens forne-
cem o mesmo resultado quando o parametro de aglomeramento obedece a seguinte forma

funcional

(0)1p
(1+2)F

onde (0);p representa o contraste de densidade na linha de visada.

a(z) =1+ (6.11)

Se as inomogeneidades sao perfeitamente canceladas na linha de visada, os efeitos das
inomogeneidades sobre a propagacao da luz sao despreziveis. Este é o resultado padrao
da aproximacao de lenteamento fraco, com desvios esperados da ordem de 1073. Mas
isto ndo é necessariamente verdade. Bolejko (2011c¢) mostrou, através de simulagdes, que
mesmo com as inomogeneidades sendo compensadas em trés dimensoes, 0 mesmo nao
ocorre necessariamente para uma linha de visada. Logo, o fato das inomogeneidades se
cancelarem na linha de visada deve ser testado empiricamente.

A relagao (6.11) é de grande valia, pois proporciona uma maneira facil de comparar a
aproximagao de Dyer—Roeder e a aproximacao de lenteamento fraco. Nas préximas secoes

faremos uso de tal propriedade a fim de compararmos as previsoes de cada aproximacao.
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6.4 Resultados

6.4.1 Quantificando a Influéncia de «

A fim de quantificar os efeitos das inomogeneidades sobre os testes cosmolégicos (C(z)
e L£(z)), esbogamos o resultado das expressoes (6.3) e (6.7) utilizando a distancia de Dyer—

Roeder com a seguinte prescri¢ao para o parametro de aglomeramento

alz) =1+ Ba* =1+ B(1+2)"%, (6.12)

onde [3 e v sao parametros constantes e a é o fator de escala. Visto que o grau de homoge-
neidade do universo deve ser maior no passado, temos que v > 0 para que o limite a — 1
seja obedecido em altos redshifts. Para um dado valor de v, o parametro § quantifica a in-
fluéncia do processo de formacao de estruturas em mais baixos redshifts. Por uma questao
de generalidade, também consideramos que [ (a ser fixado pelos dados) pode assumir va-
lores positivos e negativos, para que seja possivel descrever aglomeracoes e buracos. A
forma funcional adotada para o parametro de aglomeramento quantifica nossa ignorancia
sobre o processo de formacao de estruturas tardio. Tal forma é claramente inspirada em
expressoes similares para a equacao de estado w(z) da energia escura (Padmanabhan e
Choudhury, 2003; Linder, 2003).

Na figura (6.4) apresentamos os resultados para 7y = 1 e cinco valores de /3, onde fixamos
um modelo ACDM plano com €2, = 0.27. No painel esquerdo o teste C(z) mostra que
quando os efeitos das inomogeneidades locais sobre a propagacao da luz sao levados em
conta desvios de zero sao obtidos mesmo com nenhuma violagao da métrica de FLRW. Para
comparagao o caso padrao (o = 1) também é esbocado. Note que a magnitude do efeito das
inomogeneidades sobre os testes cosmolégicos depende dos parametros escolhidos. Além
disso, a magnitude do efeito é da mesma ordem de magnitude obtida para modelos LTB
vinculados com SNe la e dados de H(z) (February et al., 2010), e muito maiores do que o
esperado apenas pelo processo de formagao de estruturas, que é 1075 (Ellis, 2009).

Também podemos inverter o argumento. Caso testes independentes sejam compativeis
com o PC, podemos usar o teste C(z) para estabelecermos qual a aproximagao que me-
lhor descreve os efeitos das inomogeneidades sobre a propagacao da luz. Temos que a
aproximacao de Dyer—Roeder e a aproximagao de lenteamento fraco sao equivalentes se

tomarmos 3 ~ O(107%) e v = 5/12. Neste caso, os desvios sdo menos pronunciados, da or-



Secao 6.4. Resultados 121

0.015 T T T T T T T T T T T T T 0.10 T T T T T T T T T T T T T T
a p=1/3 b) ---- p=-1/3
-~ p=0.2 o p=-0.2
00101 1
— p=0.0 —— p=0.0
y - B=-0.2 0.05- - $=0.2| 7
0.005f — p=-1/3) ’ p=1/3
F0.000 - 1 Yool
v Y T [
0005f N ; B
0.010 - 1
0015 1 1 1 1 1 1 1 010 1 1 1 1 1 1 1
1 2 3 4 5 & 1 8 o 1 2 3 4 5 & 1 8

Figura 6.4: O efeito das inomogeneidades locais nos testes C(z) e L(z). a) C(z) = 0 (linha sélida preta,
B =0, a=1) éa predicio do modelo ACDM perfeitamente homogéneo [veja equacao (6.12)]. Todas as
curvas com 3 # 0 estdo simulando uma aparente violagao (falso positivo) do PC. b) Como na figura a,
L(z) =0 é a predi¢ao do modelo ACDM sem corregoes das inomogeneidades. Como fisicamente esperado,
devido & escolha de valores para (3, as corre¢oes para aglomerados (8 < 0, o < 1) e buracos (8 >0, @ > 1)
sdo simétricas com respeito a predicdo do modelo ACDM perfeitamente homogéneo.

dem de 107*, mas ainda uma ordem de magnitude superiores do que somente pelo processo
de formacao de estruturas.

No painel direito da figura (6.4) a mesma andlise é realizada para o teste £(z). E
evidente que os desvios sao bem maiores quando comparados ao teste C(z) no intervalo
de redshifts [0, 1]. Portanto, esperamos que os efeitos das inomogeneidades locais possam
ser detectados mais facilmente nesse teste com SNe Ia. Ao tomarmos os valores esperados
para o lenteamento fraco, os desvios sao de novo da ordem 107%. Uma questao surge
no que concerne se os efeitos observados seriam devidos as inomogeneidades ou a um
comportamento diferente do padrao pela constante cosmoldgica. E importante lembrar
que apenas as distancias estao sendo afetadas, mas nao a taxa de expansao. Logo, uma
verificagdo para L£(z) envolvendo apenas H(z) e suas derivadas é fundamental para se
atribuir qual é a causa.

Concluindo, vemos que os testes de consisténcia cosmologicos podem ter outra funcao,
que é testar os métodos para tratar os efeitos das inomogeneidades sobre a propagacao da
luz. Se desvios maiores que 10~* forem detectados, teremos um forte argumento a favor
de uma abordagem do tipo Dyer—Roeder. E importante destacar que o teste C(z) pode
evidenciar a necessidade de uma descricao deste tipo independentemente da natureza da

energia escura ou da teoria de gravitagao.
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6.4.2 Reconstrucao de «

Podemos estender a discussao acima investigando a possibilidade de se obter o direta-
mente dos dados, ou seja, sem uma hipdtese sobre sua forma funcional. No modelo ACDM,
podemos escrever a equacao de Dyer—Roeder como

—FE(z) d

a(2)Q, = T1. d: 2(1 4 2)2E(z)

d_d ]
d2(1+2)2 dL.

Veja que no lado direito da equagao acima aparecem apenas funcoes observaveis. Por-

(6.13)

tanto, é possivel reconstruir o parametro de aglomeramento para um modelo ACDM geral,
ou seja, independente do valor do parametro de curvatura.

Caso medirmos um valor constante para o lado esquerdo da equacao diferente do in-
ferido por testes independentes para €2,,, teremos « constante. Mas o que ocorreria caso
detectemos uma dependéncia com o redshift? Em principio, dois efeitos poderiam estar
presentes: o efeito de a ou um desvio de ACDM.

Na figura (6.5) mostramos estes efeitos, onde no painel esquerdo o efeito do parametro
de aglomeramento é investigado adotando a parametrizagao dada pela equacao (6.12). Ja
para o lado direito consideramos um modelo XCDM com a = 1 e diferentes valores para
o parametro da equacao de estado da energia escura w. Vemos que um modelo XCDM
produz o mesmo comportamento observado para a parametrizacao considerada para a.

Podemos distingiiir os efeitos? No momento, nao é possivel uma resposta definitiva.
Por exemplo, se o teste C(z) é diferente de zero, juntamente com L(z), provavelmente é
o efeito de @ em agdo. Por outro lado, se o teste C(z) é zero e a reconstrugdo de a nao
é constante, o modelo mais realista para descrever o universo nao poderia ser o ACDM.
Porém, ambos efeitos podem contribuir, o que implica na necessidade de se combinar
diferentes testes para se entender quais efeitos fisicos estao ocorrendo.

Novamente, podemos usar a reconstrucao para testar os modelos que analisam os efeitos
das inomogeneidades sobre a propagacao da luz. Em particular, a diferenca entre as
aproximagoes de Dyer-Roeder e de lenteamento fraco, uma vez que uma parametrizacao

especifica é predita.
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Figura 6.5: ACDM versus XCDM cosmologias. Reconstrugao tedrica do parametro de aglomeramento.
No painel a) mostramos a reconstrugao considerando um modelo ACDM plano com €, = 0.27, v =1 e
vérios valores para . No painel b) adotamos um modelo XCDM plano com Q,, = 0.27, @ = 1 e vérios
valores para w. Note que o mesmo resultado pode ser obtido de diferentes hipéteses. Portanto, a fim de
se identificar claramente a origem fisica do resultado, a reconstrucao deve ser feita em combinacao com
outros testes de consisténcia.

6.4.3 Qutros Efeitos?

Até aqui analisamos apenas os efeitos das inomogeneidades locais sobre os testes cos-
mologicos. Mas existem outros efeitos que nao foram levados em conta? Uma possibilidade
¢ que o Principio de Etherington (1933) (Holanda et al., 2010, 2011) nao seja vélido. Uma

violacao desse principio também afetaria as distancias e, assim, os testes cosmoldgicos.

6.5 Conclusoes

Neste capitulo mostramos que testes originalmente propostos para detectar desvios da
métrica de FLRW ou do modelo ACDM plano sao afetados quando medicoes baseadas em
distancias sao utilizadas, devido aos efeitos das inomogeneidades locais sobre a propagacao
da luz.

Primeiramente, utilizamos a abordagem de Dyer—Roeder e mostramos que falsos positi-
vos podem ocorrer para dois testes em questao: o teste C(z) e o teste £(z). Por outro lado,
caso tenhamos evidéncias independentes para a homogeneidade do universo em grandes
escalas, ou a favor de um modelo ACDM plano, podemos inverter o argumento. Assim, po-
demos utilizar estes testes para verificar qual é a melhor maneira de se descrever a influéncia

das inomogeneidades locais sobre a propagacao da luz. Devido a uma relacao obtida por
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Bolejko (2011c) entre a Dyer—Roeder e lenteamento fraco, vimos que serd possivel diferen-
ciar entre as duas aproximagoes. Em particular, desvios da ordem de 107 nos testes C(z)
e L£(z) sdo um forte argumento para uma abordagem do tipo de Dyer—Roeder.

Um método de se reconstruir o parametro de aglomeramento o da aproximacao de
Dyer—Roeder, dentro do modelo ACDM, também foi desenvolvido. Maneiras de se dis-
tingiiir entre o efeito de o ou de modelos cosmoldgicos alternativos também foram discu-
tidas. Novamente, devido a prescri¢ao feita por Bolejko (2011c), a reconstrucao pode ser
usada para testar as aproximacoes de Dyer—Roeder e lenteamento fraco.

Por fim, discutimos que outros efeitos podem influenciar os testes de consisténcia cos-
moldgicas, como violagoes do Principio de Etherington (1933). Logo, ¢é vital compreen-
dermos todas as hipdteses adotadas na construcao dos modelos cosmoldgicos, a fim de

realmente estabelecermos uma cosmologia de precisao.



Capitulo 7

Conclusoes e Perspectivas

7.1 Conclusoes

Nesta tese discutimos como a cosmologia de precisao pode ser afetada pelas hipoteses
adotadas na construgao de modelos cosmolégicos. Em particular, estudamos os efeitos
das inomogeneidades sobre a propagacao da luz que podem levar a uma modificacao das
distancias calculadas. Como resultado, os parametros cosmoldgicos inferidos neste tipo
de andlise podem ser alterados de maneira significativa para uma cosmologia de precisao.
Vimos que a distribuicao de matéria na linha de visada tem importancia vital para que
os efeitos sejam quantificados. Quando se supoe que a luz viaja preferencialmente por
um meio com densidade constante inferior a média, obtém-se a aproximacao de Dyer—
Roeder. Nesta tese, concentramos nossa atencao nessa aproximagcao, tanto de maneira
tedrica quanto observacional, cujos principais resultados obtidos sao resumidos a seguir.

No capitulo 2, fizemos uma revisao do modelo padrao da cosmologia, também chamado
de modelo de concordancia césmica ACDM. Estudamos suas bases tedricas e observacio-
nais, assim como as evidéncias que levaram a incluirmos um setor escuro, composto pela
matéria escura e constante cosmoldgica. Também discutimos alguns problemas em aberto
e modelos alternativos que tentam solucionar os problemas.

No capitulo 3, estudamos a propagacao da luz em um espago-tempo arbitrario e deri-
vamos a equacao optica de Sachs. Vimos que, a partir de como se modela a distribuicao de
matéria na linha de visada, diferentes distancias de diametros angular sao derivadas. Mos-
tramos trés casos de interesse, a aproximacao para um universo perfeitamente homogéneo e
isotrépico, a aproximacao de lenteamento fraco e a aproximacao de Dyer—Roeder. Por fim,

discutimos todas as hipéteses envolvidas na aproximacao de Dyer-Roeder, suas vantagens
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e limitacoes.

No capitulo 4, detivemo-nos na aproximacao de Dyer—Roeder, onde consideramos um
modelo ACDM plano e obtivemos vinculos para o parametro de aglomeramento « e o
parametro de densidade da matéria €2, utilizando dados de SNe Ia, GRBs e medidas
de H(z). Quando consideramos 182 SNe Ia da amostra gold de Riess et al. (2007) e 12
medidas de H(z) realizadas por Simon et al. (2005) e Daly et al. (2008), o parametro
de aglomeramento foi restrito ao intervalo 0.66 < o < 1.0 (20), enquanto o parametro
de densidade da matéria foi limitado ao intervalo 0.27 < ©,,0.37 (20). O melhor ajuste
obtido foia =1 ¢ ©Q,, = 0.32.

Ao utilizarmos a amostra do catdlogo Union2 (Amanullah et al., 2010) que contém
557 SNe Ia, derivamos as seguintes restri¢oes observacionais: 0.25 < a < 1.0 (20) e
0.24 < ,,0.35 (20). Neste caso, o melhor ajuste obtido foi « =1 e Q,, = 0.27. Vé-se que
o aumento no numero de supernovas levou a um pior vinculo ao parametro de aglomera-
mento. Uma possivel explicacao é que com mais dados aumentou-se a probabilidade de se
detectar desvios da homogeneidade, ou seja, de se inferir o # 1.

Também no capitulo 4, restringimos « e €2, utilizando GRBs. Esses objetos sao fer-
ramentas interessantes para vincular parametros cosmoldgicos, haja vista ja terem sido
detectados até redshifts z ~ 8. Como o parametro de aglomeramento entra apenas no
termo em terceira ordem quando se expande a expressao da distancia de luminosidade
em funcao do redshift, em principio os GRBs ofereceriam a possibilidade de se obter bons
vinculos sobre a. Mas nao foi isso que ocorreu, uma vez que ao considerarmos 59 GRBs
da amostra Hymnium (Wei, 2010) obtivemos 0.11 < €,, < 1.0 (20) enquanto « nao foi
vinculado. O motivo mais provavel do baixo poder de vinculo dos GRBs ¢é a grande dis-
persao intrinseca observada na relagao de Amati, que torna os GRBs velas padronizaveis.
Além disso, propaga-se os erros das medicoes de supernovas na calibracao dos GRBs.

Finalizamos o capitulo 4 realizando uma anélise conjunta envolvendo as 557 SNe Ia do
catalogo Union2 (Amanullah et al., 2010) e os 59 GRBs da amostra Hymnium (Wei, 2010).
Devido as diferentes degenerescéncias apresentadas no espaco de parametros, os vinculos
oriundos da anélise estatistica foram melhores: 0.52 < a < 1.0 (20) e 0.24 < Q,, < 0.33
(20). O melhor ajuste manteve-se em a = 1 e Q,,, = 0.27.

No capitulo 5, propusemos uma extensao da aproximacao de Dyer-Roeder, permitindo

que o parametro de aglomeramento estendido ag pudesse assumir valores maiores que 1.
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Analisamos a viabilidade do modelo frente aos dados observacionais através de uma analise
estatistica com 557 SNe Ia do catdlogo Union2 (Amanullah et al., 2010) em um modelo
ACDM plano. O melhor ajuste obtido foi ag = 1.26 e €, = 0.25, privilegiando nosso
modelo estendido, mas ainda compativel dentro de 1o com um universo perfeitamente
homogéneo e isotrépico (ag = 1). Dentro de 68.3% de confianga estatistica, os parametros
foram restritos aos seguintes intervalos: 0.72 < ag < 1.94 ¢ 0.21 <, < 0.29.

Ainda no capitulo 5, analisamos a influéncia de diferentes valores de ag sobre o plano
(Qm, 24), em um modelo ACDM, e sobre o plano (£2,,,w), em um modelo XCDM plano.
Constatamos que valores maiores para ag fornecem vinculos que melhoram o acordo entre
os dados de SNe Ta, BAO e CMB, com a mesma qualidade de ajuste do caso perfeitamente
homogéneo e isotrépico. Portanto, ap > 1 pode aliviar uma tensao entre os dados em
baixos redshifts (SNe Ta e BAO) e altos redshifts (CMB), primeiramente analisada em
Shafieloo et al. (2009). Por fim, propusemos um modelo simplificado para explicar por
que ap pode ser maior que 1. Além das componentes homogeneamente distribuida e
aglomerada da abordagem usual de Dyer—Roeder, adicionamos a existéncia de vazios, que
poderiam redistribuir a matéria de tal forma que a luz se propague preferencialmente por
regioes mais densas que a média, ou seja, ap > 1.

No capitulo 6, estudamos como testes de consisténcia cosmolégicos sao afetados pelas
inomogeneidades de pequena escala. Particularizamos nosso estudo para dois testes: o
teste C(z) e o teste L(z). O primeiro esta relacionado ao Principio de Copérnico, enquanto
o segundo ao modelo ACDM plano. Mostramos que, se o parametro de aglomeramento for
diferente de 1, falsos positivos serao produzidos nestes testes, sem nenhuma violacao da
hipétese central. Também vimos que podemos utilizar estes testes para decidirmos qual é a
melhor maneira de se descrever a influéncia das inomogeneidades de pequena escala sobre
a propagacao da luz. Devido a uma correspondéncia entre a aproximagao de Dyer—Roeder
e a de lenteamento fraco descoberta por Bolejko (2011c¢), caso tenhamos fortes evidéncias
a favor do Principio de Copérnico ou do modelo ACDM plano, a magnitude observada
nos testes C(z) e £(z) pode discriminar qual aproximagao melhor condiz com o universo
observado.

Desenvolvemos ainda uma maneira de se reconstruir o parametro de aglomeramento di-
retamente dos dados, sem supor sua forma funcional, dentro do modelo ACDM. Discutimos

como diferenciar entre os efeitos das inomogeneidades e diferentes modelos cosmolégicos,
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onde concluimos que testes complementares sao essenciais para se identificar o fenomeno
fisico em acao.

No apéndice A, propusemos um método para se medir a constante de Hubble H
utilizando florestas de Lyman-a e oscilagao acustica dos barions, independentemente da
escada de distancia césmica. Considerando um modelo ACDM plano restringimos, dentro
de 68.3% de confianca estatistica, os parametros h e €2, aos seguintes intervalos: 0.49 <
h <0.83 e 0.20 < Q,, < 0.27. Embora os vinculos sejam mais fracos que outros testes,
os resultados estao de acordo com estimativas independentes, corroborando o modelo de
concordancia cosmica.

Portanto, nossos resultados mostram a importancia de se ter acuracia em cosmolo-
gia. Vimos que, caso os efeitos das inomogeneidades locais sobre a propagacao nao forem
despreziveis, podemos incorrer em diversos tipos de erros. Por um lado, os parametros
cosmoldgicos derivados das analises estatisticas podem ser modificados substancialmente.
Além disso, como nenhum teste isoladamente é capaz de fornecer vinculos definitivos para
os distintos parametros, a situacao ¢ ainda pior, pois a regiao de intersec¢do no espago
de parametros pode ser bem diferente se comparada a um tratamento adequado dos er-
ros sistematicos. Além disso, outro efeito das inomogeneidades seria a falsa deteccao de
desvios das hipé6teses do modelo padrao, como vimos nos testes C(z) e £(z), levando-nos
erroneamente a um diferente modelo de energia escura ou a até mesmo a uma violagao do

Principio de Copérnico.

7.2 Perspectivas

O advento de véarios surveys em curso ou planejados transformard o método de anélise
de dados em cosmologia. O niimero de supernovas passara dos atuais 500 objetos para al-
guns milhares com o DES (Dark Energy Survey) e o WFIRST ( Wide-Field Infrared Survey
Telescope) e para centenas de milhares com o LSST (Large Synoptic Survey Telescope).
Evidentemente, teremos acesso a uma gama muito maior de testes estatisticos para discer-
nirmos quais sao os efeitos das inomogeneidades sobre a propagacao da luz.

Logo, uma possivel continuidade deste trabalho é prever quais serao os vinculos na apro-
ximagao de Dyer-Roeder sobre av com os futuros surveys. Isso serd possivel tanto conside-

rando modelos especificos, como o ACDM, assim como em reconstrugoes nao-paramétricas
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para « discutidas no capitulo 6. Portanto, a questao central é saber se os dados futuros
serao capazes de decidir se o parametro de aglomeramento pode ser diferente da unidade.

Também ¢é possivel prever os vinculos provenientes de diferentes tipos de testes cujos
erros sao no momento proibitivos com o nimero de dados atuais. Dentre eles, podemos
citar, uma possivel dependéncia de o com a linha de visada, ou a construcao do espectro
de poténcias das flutuagoes da distancia de luminosidade (Bonvin et al., 2006).

Na parte tedrica, pode-se aperfeicoar o modelo baseado em vazios desenvolvido no
capitulo 5. Um prosseguimento natural do assunto seria estimar quantas linhas de visada
possuiriam vazios e qual o impacto na descri¢ao, além da razao volumar maxima ocupada
pelos vazios que ainda permitiriam uma descricao consistente. O desenvolvimento de uma
conexao entre o modelo de Dyer—Roeder estendido e a aproximagao de lenteamento fraco
também se faz necessaria a fim de se comparar os resultados de ambas aproximagoes.

Um outro possivel efeito nao discutido nesta tese é a backreaction das inomogeneidades
de pequena escala sobre a taxa de expansao local do universo. Essa backreaction também
alteraria a propagacao da luz, através da relagao (3.37) com uma taxa de expansao diferente
do caso homogeéneo. Logo, analises estatisticas podem ser realizadas para se inferir a
significancia de tal efeito.

Nossos estudos podem ser estendidos pela andlise do impacto do escalar de cisalha-
mento ¢ sobre a propagacao do feixe de luz. Em um universo perfeitamente homogéneo
e isotrépico sua influéncia é nula. Como consideramos modelos que satisfazem homoge-
neidade e isotropia apenas em grandes escalas, um estudo mais aprofundado de como &
influencia os resultados deve ser realizado.

Como visto no capitulo 4, devido a sua distribuicao em redshifts, GRBs sao sensiveis ao
parametro de aglomeramento. Atualmente, a dispersao na relacao de Amati ainda é grande
e os vinculos ruins. Entretanto, novos satélites, como o SVOM (Space-based multi-band
astronomical Variable Object Monitor), detectarao vérios GRBs abrindo a possibilidade de
melhores vinculos sobre a.

Outros testes, com uma diferente degenerescéncia no espaco de parametros, também
possibilitarao melhorar os vinculos sobre o parametro de aglomeramento. Time delays
de lentes gravitacionais podem, em principio, oferecer tal possibilidade, como estudado
em Giovi e Amendola (2001) com apenas 6 medidas. Galdxias starburst também podem

estender o diagrama de Hubble para mais altos redshifts (Siegel et al., 2005; Mania e Ratra,
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2012).

Finalmente, vemos que o grande aumento no numero de dados estd transformando
a cosmologia, onde temos que abandonar descricoes simplificadas e construir modelos
mais complexos a fim de explicarmos as observacoes. Logicamente, a maior complexidade
cria uma rica fenomenologia, possibilitando testarmos, além dos modelos cosmolégicos,
principios fundamentais da fisica em escalas até entao inexploradas. Embora seja um tra-
balho arduo, esperamos continuar nessa jornada extremamente gratificante de se tentar

compreender como funciona nosso universo.
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Apendice A

Vinculos sobre a Constante de Hubble com Florestas

de Lyman-a e Oscilacao Actstica de Barions

A.1 Introducao

A.1.1 Florestas de Lyman-a (Lyc)

As florestas de Lya sao um fenomeno de absorcao nos espectros de objetos quasi-
estelares (QSOs), ou quasares (Rauch, 1998). Elas podem ser observadas no universo local
até altos redshifts, no ultravioleta e no déptico. A existéncia dessas absorgoes se deve a
presenca de hidrogénio neutro entre o objeto de fundo e o observador.

Os estados de energia do hidrogénio sao dados por E, = —13.6/n? eV, com n > 1
inteiro. As transigoes envolvendo o estado fundamental (n = 1) sdo chamadas de série de
Lyman. Quando o elétron absorve um féton e muda do estado n = 1 para n = 2, temos a
linha de Lya. O comprimento de onda do féton associado & transicdo é A = 1215.67 A .

Em um universo em expansao homogeneamente preenchido por gas, a linha de Ly« sofre
continuos desvios para o vermelho produzindo absorcao na regiao mais azul em relagao a
linha de emissao de Lya de um QSO. Esse fenomeno foi previsto independentemente por
Shklovskii (1965), Scheuer (1965) e Gunn e Peterson (1965).

Na figura (A.1) apresentamos o espectro do objeto PSS 105841245 obtido por Gui-
mardes et al. (2007). Em aproximadamente 6500 A temos a emissdo da linha de Lya e
em aproximadamente 5500 A a linha de Ly (n = 1 — n = 3). As absor¢oes entre as
duas linhas de emissao sao majoritariamente dominadas por Ly«, por isso sao chamadas
de florestas de Lya. Veja que a linha de emissao de Ly« sofreu um desvio para o vermelho

de 1215.67 A para ~ 6500 A .
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Flux (arbitrary units)

Wwavelength (R)

Figura A.1: Espectro de um QSO obtido por Guimaraes et al. (2007) onde vemos as linhas em emissao

de Lya e LyS e a floresta de Ly« entre elas.

Conforme a densidade do meio, sao gerados outros tipos de sistemas de absorcao. Para
meios com densidade de coluna Ny entre 102 < Ny < 1017 ecm™2 temos as florestas de
Lyc, de 10'7 < Ny < 10%° ecm~2 temos os sistemas limites de Lyman e para Ny; < 10%°

2 0s sistemas de Lyman amortecidos.

cm”

Existem intmeras aplicacoes das florestas de Lya, onde podemos citar: quantidade
de hidrogénio neutro no universo, formagao de estruturas, quantidade de matéria escura
quente no universo através do espectro de poténcias do fluxo transmitido, determinacao da

abundancia de deutério. Neste apéndice, propomos uma nova aplicacao para as florestas,

que é determinar o valor da constante de Hubble H.

A.1.2 Medigoes de Hy

Medigoes da constante de Hubble Hj sao vitais para o estabelecimento de um modelo
de concordancia césmica em cosmologia. Tal constante exerce papel importante em diver-
sos calculos cosmoldgicos, como a idade do universo, seu tamanho e densidade de energia,
nucleossintese primordial, distancias fisicas, etc. Sua importancia deve crescer ainda mais
devido a grandes projetos observacionais em curso e planejados, onde sua melhor deter-
minacao afetara a precisao de outros parametros cosmologicos.

Existem varias maneiras de se determinar H, através de fontes em baixos e altos
redshifts. As mais comuns sao baseadas na relacao periodo-luminosidade de cefeidas, topo
do ramo das gigantes vermelhas e supernovas observadas no universo local (Freedman e
Madore, 2010). J& em mais altos redshifts pode-se utilizar medidas do efeito Sunyaev—
Zel’dovich e emissdo de raios-X de aglomerados de galdxias para se inferir Hy (Cunha
et al., 2007; Holanda et al., 2012). Embora existam medidas relatadas na literatura cujos
erros sao baixos (e.g. Riess et al., 2009), discrepancias entre diferentes medidas como o
valor dado por Sandage et al. (2006) evidenciam a necessidade de medidas independentes

para que se obtenha um valor de Hy confiavel e nao afetado por erros sistematicos, seja
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pelos erros astrofisicos envolvidos, seja pelos erros induzidos quando se usa uma escada
de distancia para calibrar os dados. Neste ponto, cabe salientar que ¢ de grande interesse
cosmolégico medidas de Hy independentes da escada de distancia, como ja discutido por
diversos autores (veja Jackson (2007) e referéncias 14 citadas para um recente artigo de
revisao).

Uma maneira alternativa de se inferir H é considerar os dados de florestas de Lyman-«
(Lya) que sondam o meio intergaldctico (IGM) de baixa densidade em uma ampla gama
de ambientes e redshifts, como é visto nos espectros de quasares em altos redshifts. O
fluxo transmitido médio observado depende da profundidade o6ptica local, que por sua
vez depende da taxa de expansao do universo H(z) e de algumas propriedades do meio
interveniente ao longo da linha de visada. Em principio, com um conhecimento moderado
de propriedades do IGM, como a taxa de fotoionizacao do hidrogénio e a temperatura
média, valores de alguns parametros cosmoldgicos incluindo a constante de Hubble podem
ser vinculados.

Na década passada, varios estudos baseados em florestas de Lya como uma ferra-
menta cosmoldgica foram realizados (McDonald et al., 2000; Weinberg et al., 2003; Wyithe
et al., 2008; Viel et al., 2009). Alguns trabalhos utilizam o espectro de poténcia do fluxo
transmitido para inferir parametros cosmolégicos de duas formas: inversao do espectro de
poténcias do fluxo de onde se deriva o espectro de poténcias da matéria (Croft et al., 1998,
1999; Hui, 1999; Nusser e Haehnelt, 1999), ou o uso do espectro de poténcias diretamente
(McDonald et al., 2000; Mandelbaum et al., 2003; McDonald et al., 2005).

Por outro lado, uma abordagem mais simples ¢ adotar um modelo semi-analitico para
descrever o IGM como proposto por Miralda-Escudé et al. (2000), que derivou uma férmula
de ajuste para a funcao de distribuicao de densidade em acordo com simulagoes, onde os re-
sultados nao variaram para diferentes métodos numéricos e diferentes modelos cosmolégicos
(Rauch et al., 1997). Portanto, o fluxo transmitido médio tedrico é obtido e comparado
aos dados observacionais a fim de se vincular parametros cosmologicos.

Nas préximas secoes, assumimos um modelo ACDM plano e aplicamos o método des-
crito acima para derivarmos vinculos sobre a constante de Hubble Hy e o parametro de
densidade da matéria €2,,,. Consideramos duas amostras independentes de florestas de Ly«
compiladas em Bergeron et al. (2004) e Guimaraes et al. (2007). Primeiramente, fazemos

uma andalise estatistica baseada somente nas florestas de Lya. Em um segundo momento,
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combinamos com o dado da oscilagao acistica de barions (BAO) proveniente de galaxias
vermelhas luminosas do catdlogo SDSS (Eisenstein et al., 2005). Como veremos, a dege-
nerescéncia no plano (h,2,,) é quebrada, o que prové uma maneira independente de se

inferir a constante de Hubble.

A.2 Amostras de Florestas Lya

Como exposto anteriormente, na presente analise consideramos duas amostras diferen-
tes. A primeira consiste de 18 espectros de alta-resolugao e alto sinal-ruido (S/N). Eles
foram obtidos com o espectrégrafo UVES (do inglés Ultra-Violet and Visible Echelle Spec-
trograph) montado no telescépio ESO KUEYEN de 8.2 m no observatério Paranal para o
programa ESO-VLT Large Programme (LP) “Cosmological evolution of the Inter Galac-
tic Medium” (Bergeron et al., 2004). Os espectros foram retirados do arquivo do ESO e
estao disponiveis publicamente. Este programa foi desenhado para colher uma amostra
homogeénea de 18 espectros de quasares, com cobertura espectral uniforme e sinal-ruido e
resolucao adequadas para o estudo do IGM. Os espectros tém sinal-ruido de 40 a 80 por
pixel e resolugao espectral A/AX ~ 45000 na regiao da floresta de Lya. Detalhes do pro-
cedimento para a redugao de dados pode ser encontrados em Chand et al. (2004) e Aracil
et al. (2004). Todas as possiveis linhas de metais e sistemas de Lyman sao identificados
e removidos da floresta de Lya para essa amostra. Os dados do fluxo transmitido médio
obtidos sao consistentes com trabalhos anteriores que usaram o mesmo conjunto de dados
(Chand et al., 2004; Aracil et al., 2004).

A segunda amostra consiste de 45 quasares, que sao os mesmos dados analisados por
Guimaraes et al. (2007), onde os espectros foram medidos com o espectrégrafo ESI Sheinis
et al. (2002), montado no telescépio Keck I de 10 m. A resolugao espectral é R ~ 4300 com
um sinal-ruido normalmente maior que 15 por 10 km s~! pixel. Essa amostra ja foi estudada
por Prochaska et al. (2003, a) e Prochaska et al. (2003, b) em trabalhos relacionados com
a existencia de sistemas de Lya amortecidos. Na presente andlise utilizamos a floresta de
Lya no intervalo de comprimentos de onda em repouso 1070-1170 A para evitar efeitos de
contaminagao pelo efeito de proximidade e possiveis absorvedores associados ao elemento
OVI. Também foram cuidadosamente removidas regioes associadas a sistemas amortecidos

ou sub-amortecidos. Apenas espectros com S/N maior que 25 foram utilizados. Rejeitamos
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quasares com linhas de absorgao largas (BALs) e quasares com mais de um sistema de Ly«
amortecido entre as linhas de emissao Ly-a e Ly-£, uma vez que sua presenca pode poluir a
floresta de Lya. J4 linhas de metais nao foram subtraidas dos espectros. Podemos estimar
o nimero de sistemas CIV e MglI intervenientes com largura equivalente W > 0.25 A,
o que d4 um valor da ordem de 5 ao longo de cada linha de visada (veja e.g. Aracil et al.,
2004; Tytler et al., 2004). Isso implica que o erro esperado na determinagao da absorgao
média é da ordem de 1%. Este valor é bem inferior ao erro esperado do posicionamento
do continuo, que é de 5%.

A normalizacao dos espectros é um passo crucial no estudo que fazemos. Um procedi-
mento automatico desenvolvido por Aracil et al. (2004) estima iterativamente o continuo
a0 minimizar a soma de um termo de regularizacao, cujo efeito é alisar o continuo, e um
termo de x?, que é calculado pela diferenca entre o espectro do quasar e o continuo es-
timado na iteracao prévia. Detalhes sobre esse procedimento podem ser encontrados em
Guimaraes et al. (2007).

O fluxo transmitido médio para as duas amostras é calculado como a média sobre o
fluxo considerando todos os pixeis em um bin. Em cada redshift, ¢ tomada a média sobre
os fluxos transmitidos para todos os espectros que cobrem tal redshift. Veja que todos os
erros sao estimados como o desvio padrao dos valores médios divididos pela raiz quadrada
do numero de espectros. A evolucao obtida do fluxo transmitido médio com o redshift é
consistente com medigoes anteriores (e.g. Rauch et al., 1997; Aracil et al., 2004; Tytler

et al., 2004; Kirkman et al., 2005; Faucher-Giguere et al., 2008b).

A.3 Equacoes Basicas

A medicao basica obtida da floresta de Lya é o fluxo transmitido médio no redshift z

definido como

(F)(z) = {exp (=7(2))), (A.1)
onde 7(z) é a profundidade 6ptica local e () representa a média tomada sobre a linha de
visada. Como é usual (Hui e Gnedin, 1997), daqui por diante assumimos equilibrio de
fotoionizagao e uma relagao entre temperatura e densidade dada por uma lei de poténcia,

T = Ty(1 + 6)?, para o IGM de baixa densidade, onde & denota o contraste de densidade
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local e Tj) a temperatura do IGM para a densidade média (§ = 0).
A profundidade 6ptica local é dada por (Peebles, 1993; Padmanabhan, 2002; Faucher-
Giguere et al., 2008a)

7(2) = A(2)(1 + 6)2707F, (A.2)

com

2 . 2 —0.75
Au)=ﬂ€f@“(mmmﬁ XX H05Y) Bolo ™1y 4 e, (A.3)

 MeViya m, H(z) r

Na expressao acima, fr,o ¢ a forca de oscilador da transicao de Lyc, vi,, ¢ sua
frequéncia, m. e m, sao as massas do préton e do elétron respectivamente, €2, ¢ o parametro
de densidade dos béarions medido hoje, H(z) é o parametro de Hubble, p..; é a densidade
critica, X e Y sao as fracoes de massa do hidrogénio e do hélio dadas por 0.75 e 0.25
(Burles et al., 2001), Ry = 4.2 x 107 cm?® s71/(10* K)7%™ e I" é a taxa de fotoionizagao
do hidrogénio.

A influéncia das distor¢oes de redshift devido a alargamento térmico das linhas ou
velocidades peculiares foi desprezada, visto que a profundidade éptica média é em primeira
ordem independente dessas distorcoes. O fluxo transmitido médio é uma funcao nao-linear
de < 7 >, mas as distorcoes serao responsaveis apenas por um pequeno efeito no fluxo
transmitido médio (Faucher-Giguere et al., 2008b).

O fluxo transmitido médio é obtido ao se integrar a profundidade éptica local através

de uma funcao de distribuicao da densidade do gas A =1+ 9,

(F)(2) = /000 dAP(A; z) exp [—7(2)]. (A.4)

Miralda-Escudé et al. (2000) derivaram uma forma funcional analitica aproximada para

a funcao de distribuicao dada por

(A—2/3 _ CO>2
2(260/3)?

onde os parametros A e Cy sao obtidos ao se impor a normalizacao sobre a funcao de

PUMZ):fhmp{— ]A—ﬂ (A.5)

distribuicao, a saber:

/P@mMAzl (A.6)
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/AP(A;Z)dA =1. (A.7)

Miralda-Escudé et al. (2000) extrapolaram a fungao de distribuigao e obtiveram dy =
7.61/(1 4+ z) com uma precisao melhor que 1% dos ajustes da simula¢do numérica em
z =2, 3, e 4 de Miralda-Escudé et al. (1996) (veja figura A.2). A fim de aplicar este
formalismo aos nossos dados, os valores de b foram derivados de uma interpolacao ctbica
dos valores na simulagao, e estao apresentados na tabela (A.1). Aplicagoes desta funcao
de distribuicao para vincular parametros cosmolégicos sao bem justificadas, haja vista
simulagoes com diferentes métodos numeéricos e diferentes modelos cosmoldgicos proveram
resultados muito similares (Rauch et al., 1997), embora ambas simulagoes continham a
mesma amplitude de flutuacoes de densidade na escala de Jeans. Entretanto, é bom ter
em mente que existem limitagoes sobre esta funcao de distribuicao. Citando algumas: as
propriedades numéricas da simulagao, o estado térmico do gas, flutuacoes da emissao de
fundo em ultravioleta, reionizac¢ao inomogénea do hidrogénio e hélio (veja Faucher-Giguere

et al., 2008b, e referéncias).

P(log 4)

0.5 —

Figura A.2: Funcao de distribuicao de probabilidade da densidade do gas obtida por Miralda-Escudé

et al. (2000) para trés redshifts com dois métodos numéricos diferentes.

Daqui por diante consideramos um modelo ACDM plano. Neste caso, o parametro de

Hubble é dado por

H(z) = Ho [Qn(1 4 2)° + (1 — Q)] 2, (A.8)
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Tabela A.1 - Dados da simulagao das florestas de Lya obtidos de Miralda-Escudé et al. (1996).

A do b Co
0.406 2.54 2.23 0.558
0.558 1.89 2.35 0.599
0.711 1.53 2.48 0.611
0.864 1.09 2.50 0.880

|| W NN

onde adotaremos a convengao h = Hy/100 km s™! Mpc™!, que é a constante de Hubble
normalizada em unidades de 100 km s~ Mpc~.

Os efeitos de Hy sobre o fluxo transmitido médio estao apresentados na figura (A.3)
juntamente com nossos dados observacionais (circulos vermelhos) e os dados de Guimaraes
et al. (2007) (quadrados pretos). Vemos que a nossa amostra possui um espalhamento
muito superior comparativamente a amostra de Guimaraes et al. (2007), cuja razao estd

relacionada ao tamanho da amostra. E também evidente que nossos dados varrem diversos

valores para h, portanto nao esperamos vinculos fortes apenas dos dados de Lya.

1.0 T T T T T T T T T T T

<F>

0.2 h=0.9 1
——h=1.0
0.0 1 " 1 " 1 " 1 " 1 " 1
2.0 25 3.0 3.5 4.0 4.5

Figura A.3: Fluxo transmitido médio como uma funcao do redshift para €, = 0.23, I = 0.8 x 10712 g1,
Ty = 2.5 x 10* K e alguns valores selecionados para o parametro h. Os pontos correspondem as medices
das florestas de Lya obtidas neste trabalho (circulos vermelhos) e por Guimaraes et al. (2007) (quadrados
pretos).

A.4 Anélises e Resultados

Vamos realizar agora uma analise para vincular os parametros cosmolégicos. O conjunto

completo de parametros é representado por p = (h, Q,,, T, Ty, Qh?, 3). Fixamos o valor
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de Qyh* = 0.0218 utilizando as ultimas observagoes de deutério (Pettini et al., 2008)
da nucleossintese primordial (Simha e Steigman, 2008). Escolhemos = 0.3 devido ao
fotoaquecimento vindo da reionizagao do hélio (McQuinn et al., 2009), que se espera ter
ocorrido entre os redshifts cobertos por nossas amostras. Um modelo de reionizacao rapida
com 3 = 0.62 (Hui e Gnedin, 1997) prové resultados similares.

A probabilidade posterior dos parametros P(p|d) dado um conjunto de dados d é

P(pld) = %, (A.9)

onde P(d) é uma constante de normalizacao, P(p) é o prior sobre os parametros e P(d|p)
e X2 ¢ a verossimilhanca com sua definicao usual, para os dados da floresta de Lya, dada

por

i = 3 BB D 0
i (F)(=:)
onde (Fy)(zi;p) € o fluxo transmitido médio tedrico, (F)(z;) é o fluxo transmitido médio
observado e o(py(;;) sua respectiva incerteza. Tratamos a combinagao I'I| 8'75 como um
parametro indesejdvel com um prior plano. Os intervalos escolhidos sao Ty = [2,2.5] x 10?
K de estimativas de Zaldarriaga et al. (2001) e I' = [0.8,1] x 107'? s7! que cobrem algumas
medidas relatadas na literatura (Rauch et al., 1997; McDonald e Miralda-Escudé, 2001;
Meiksin e White, 2004; Tytler et al., 2004; Bolton et al., 2005; Kirkman et al., 2005), embora
estejam em desacordo com os valores obtidos por Faucher-Giguere et al. (2008a,b), que
utilizaram uma relagao para Ty dependente do redshift desfavorecida pelos nossos dados.
No que segue, primeiro consideramos na nossa andlise apenas os dados da floresta de

Lya separadamente e, apds, apresentamos uma analise conjunta com a assinatura de BAO

extraida do catalogo SDSS (Eisenstein et al., 2005).

A.4.1 Limites dos Dados das Florestas de Ly«

Na figura (A.4) sdo mostrados os resultados da anélise estatistica realizada com os dados
das florestas de Lya. Vemos que os dados nao dao bons vinculos para ambos parametros.
Varios testes de consisténcia foram aplicados a fim de verificar os valores fixados na analise
estatistica. O valor do x? reduzido foi 1.36. Em particular, obtivemos que diferentes valores

para 3, diferentes intervalos para I'T{™® na marginalizaciao, ou mesmo uma dependéncia
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de Ty com o redshift, resultaram em ajustes muito piores do que o apresentado na figura

(A.4).

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

Figura A.4: Contornos de confianga (68.3%, 95.4% e 99.7%) no plano (Q,,, h) fornecidos pelos dados de
florestas de Lya. A conclusao direta é que os dados de Ly« sozinhos nao sao capazes de vincular o par de

parametros.

Além disso, mesmo considerando que os parametros cosmoldgicos sao afetados pelos
parametros fisicos do IGM, a visao oposta também é verdadeira, ou seja, modelos cos-
moldégicos diferentes podem fornecer resultados incompativeis para os parametros do IGM.
Neste contexto, é recomendado fazer um ajuste conjunto considerando os parametros cos-
molégicos e os parametros do IGM, a fim de se obter resultados mais confiaveis. Logo, o
intervalo escolhido para a marginalizagao de I'TY-™ sofre de um problema de circularidade,
ou seja, os valores obtidos para Tj e I' tém uma cosmologia subjacente. Uma interpretacao
para se contornar tal problema é considerar que tais parametros reflitam a fisica local,
sendo independentes do modelo cosmolégico. Com isso em mente, o efeito de um intervalo
maior na marginalizacao seria alargar a curva no plano (£2,,, h), mas com a degenerescéncia
bem definida. Outra maneira de se contornar o problema é através de medidas indepen-
dentes de T'TP™, onde T' pode ser determinado pelo efeito de proximidade (Guimaraes
et al., 2007) e Ty de medigoes de larguras de linha.

A despeito das consideragoes levantadas acima, vemos da figura (A.4) que existe uma
degenerescéncia bem definida no plano (h,(2,,). Portanto, uma andlise conjunta com um
teste que vincule apenas (2, poderia resultar em limites interessantes para a constante
de Hubble. E exatamente a combinacao com a medi¢ao de BAO que é apresentada na

proxima subsecao.
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Tabela A.2 - Limites para Hy

Método Referéncia h
Variaveis Cefeidas Freedman et al. (2001) (HST Project) 0.72 £0.08
Idade Redshift Jimenez et al. (2003) (SDSS) 0.69 +0.12
SNe Ia/Cefeidas Sandage et al. (2006) 0.62 £ 0.013(rand.)+0.05(syst.)
SZE+BAO Cunha et al. (2007) 0.7470:03
Galdxias Velhass + BAO Lima et al. (2009) 0.71 £0.04
SNe Ia/Cefeidas Riess et al. (2009) 0.742 £ 0.036
Time delay de lentes Paraficz e Hjorth (2010) 0.76 = 0.03
CMB Komatsu et al. (2011) (WMAP) 0.710 £ 0.025
SZE+BAO Holanda et al. (2012) 0.747003
Lya + BAO Este trabalho 0.59f8%

A.4.2 Florestas de Lya e BAO: Uma Analise Conjunta

A fim de se obter melhores vinculos sobre os parametros cosmolégicos, uma andlise
conjunta é feita envolvendo os dados de florestas de Ly« e oscilacao acustica dos barions
obtida de 46748 galaxias vermelhas luminosas do catalogo SDSS. A escala de BAO pode

ser representada pelo parametro (Eisenstein et al., 2005)

Q1/2 1 2/3
A= E(—m)l/g [Z—F(z*)] = 0.469 + 0.017, (A.11)
Zx *

onde z, = 0.35 é o redshift na qual a escala acustica foi medida, E(z) corresponde a razao
H(z)/Hy e I'(2,) ¢ a distancia comével adimensional até z,.

Da equacao (A.11) vemos que a escala de BAO ¢é independente de h, provendo assim
limites apenas para o parametro de densidade da matéria. A andlise estatistica é realizada

2 2 2
com x- = XLya + XBAOs onde

2
A — 0.469> (A.12)

2 _
XB4O = ( 0.017

Na figura (A.5) mostramos os limites para o par de parametros (h,(2,,) obtidos da
nossa analise conjunta envolvendo dados de florestas de Lya e BAO. Dentro de 68.3% de
confianca estatistica, obtemos 0.20 < €, < 0.27 ¢ 0.49 < h < 0.83. O x? reduzido sofre

uma pequena melhora para 1.34. O valor de €, obtido é mais baixo do que o encontrado
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por outras observagoes (e.g. Amanullah et al., 2010), mas ainda é compativel com estas
em lo.

Na tabela (A.2) mostramos recentes medic¢oes de Hy usando diferentes técnicas e dados.
Embora exista uma tensao entre diferentes estimativas (e.g. Sandage et al., 2006; Paraficz e
Hjorth, 2010), nossa abordagem nao fornece limites que consigam resolver a questao sobre
o valor correto de Hy. O aspecto interessante é que nosso método prové uma estimativa

independente que corrobora o modelo de concordancia césmica.

2.0 T T T T T T T T

1.6 - -

1.2 E

0.8 - E

04 E

0_0 " 1 " 1 " 1 " 1 "
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
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Figura A.5: Contornos no plano (,,, k) obtidos da anélise conjunta de florestas de Lya e BAO. Nova-
mente, os contornos correspondem a niveis de confianca estatistica de 68.3%, 95.4% e 99.7%. Note que o
melhor ajuste foi A = 0.59 e ,,, = 0.23. Estes resultados devem ser confrontados com os apresentados na
figura (A.4).

A.5 Conclusoes

Neste apéndice utilizamos dados de florestas de Lya juntamente com uma medida da
oscilacao acustica dos barions para vincular parametros cosmoldgicos. Limites sobre a
constante de Hubble Hy e o parametro de densidade da matéria €2, foram obtidos ao
considerarmos um modelo ACDM plano e que algumas propriedades do IGM, I' e Tj, sao
fracamente dependentes da cosmologia adotada.

Realizamos uma analise estatistica usando apenas dados de florestas de Lya com a
qual nao obtivemos bons vinculos para os parametros. Tal fato também decorre de nosso
parco conhecimento sobre as propriedades locais do IGM. Entretanto, quando aplicamos
uma analise conjunta envolvendos os dados de florestas de Lya e BAO, limites interessantes

foram encontrados, sendo que os parametros foram restringidos aos intervalos 0.20 < €2, <
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0.27 ¢ 0.49 < h < 0.83 dentro de 68.3% de confianca estatistica. Todos os resultados estao
em acordo com medigdes recentes relatadas na literatura (veja tabela A.2), mas nossos
vinculos sao mais fracos devido a amostra pequena e ao nosso conhecimento limitado do
IGM.

Esperamos que vinculos melhores e mais confiaveis para a constante de Hubble possam
ser obtidos em um futuro proximo pela utilizacao de uma amostra maior e de uma melhor
compreensao do IGM (preferencialmente com medidas independentes de I" e Tp), o que tor-
nara esta técnica complementar a outras estimativas com a vantagem de ser independente

de uma escada de distancia césmica.
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