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A minha satde mental



“O espago e o tempo estao interligados. Nao podemos olhar para o espaco a frente

sem olhar para tras no tempo”

(Carl Sagan )
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Resumo da Dissertacao apresentada ao Programa de Pés-graduacao em Astronomia
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As oscilagbes actsticas barionicas (OABs) sao originadas a partir da competicao
entre a pressao de radiacao dos fotons e a atracao gravitacional da matéria escura
sobre o fluido féton-barion. Este fenomeno resulta em uma escala caracteristica,
chamada de horizonte actstico (ry), que esta impressa na distribuigao de galaxias no
Universo. Esta escala actstica é considerada uma régua padrao e pode ser utilizada
para impor limites sobre os parametros cosmolégicos.

Atualmente, o valor mais preciso estimado para o horizonte actustico foi obtido
pela Colaboracao Planck 2018, r4(z4) = 147,01 + 0,26 Mpc na época da dragagem
zq ~ 1060, utilizando resultados de Planck TT, TE,EE+lowE+lensing. Contudo,
para estimar esse valor foi adotado o modelo ACDM, fazendo com que o resultado
esteja sujeito a erros sistematicos provenientes das premissas assumidas sobre o
Universo primordial neste cenario.

O intuito desse trabalho é determinar a escala actstica a partir de dados em
baixos redshifts independente de modelo cosmologico, comparar o resultado com o
valor inferido pelo Planck e verificar possiveis desvios da fisica assumida na estima-
tiva do Planck. Para isso, combinamos dados de supernova do tipo Ia do catédlogo
do Pantheon com medidas de OABs angular. Como resultado, encontramos a escala
acustica 7y = 146,08 4+ 16,03 Mpc no redshift z = 0,54. Comparando nosso resul-
tado com o valor obtido na época da dragagem pelo satélite Planck, encontramos
6tima concordancia, com uma diferenca de apenas 0, 060.

Palavras-Chave: Cosmologia; Estrutura de Grande Escala; Oscilagbes Acusticas

Barionicas; Supernovas do Tipo la; Parametros Cosmolégicos
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MEASURING THE SOUND HORIZON WITH GALAXIES CLUSTER AT LOW
REDSHIFTS
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The baryonic acoustic oscillations (BAO) are a consequence of the competition
between the photons radiation pressure and the gravitational force of the dark matter
over the photon-baryon fluid. This phenomenon results in a characteristic scale
called sound horizon, which is imprinted on the galaxy distribution. The BAO
feature is a standard ruler and can be used to constrain cosmological parameters
along with other cosmological probes.

Currently, the best estimated value of the sound horizon was inferred by the
Planck Collaboration 2018 rs(z4) = 147,01 £+ 0,26 Mpc na época da dragagem
zq =~ 1060, using Planck TT,TE,EE+lowE+lensing results. However, this estimate
is obtained in the context of the ACDM model, leaving the result vulnerable to
systematic errors due to the model assumptions on the early Universe physics.

The aim of this work is to determine the sound horizon from low-redshift data
in a model-independent way, compare the result with the CMB value and verify
possible deviations from the standard physics assumed in the Planck estimate. In
order to obtain our estimate we combine the latest type Ia supernovae data from
the Pantheon catalog with recent BAO angular measurements. As a result, we find
rq = 146,08 £ 16, 03 Mpc at redshift z = 0, 54. Comparing our result with the value
obtained at the time of drag epoch by the Planck satellite, we obtained an excellent

agreement, with a difference of only 0, 060.

Keywords: Cosmology; Large Scale Structure; Baryon Acoustic Oscillations; Su-

pernovae type la; Cosmological Parameters
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Capitulo 1

Introducao

A cosmologia padrao descreve a evolu¢ao do Universo baseada em duas hipdteses:
do Principio Cosmoldgico (PC), o qual estabelece que o Universo é homogéneo e
isotrépico a partir de grandes escalas (> 100 Mpc); e que o campo gravitacional
nessas escalas é descrito pela Teoria da Relatividade Geral. Atualmente, o modelo
cosmoldgico padrao (MCP) é também conhecido como modelo ACDM, onde A é
a constante cosmoldgica responsavel pela expansao acelerada do Universo e CDM
refere-se & matéria escura fria (do inglés Cold Dark Matter), componente que in-
terage apenas gravitacionalmente e que tem um papel fundamental no processo de
formacao da estrutura de grande escala observada no Universo.

Contudo, é necessario que o Universo primordial tenha tido regides de inomoge-
neidades, para que houvesse aglomeracao de matéria devido a atragao gravitacional,
levando assim a formacao de estruturas no Universo devido a alguma perturbacao
nas densidades de energia das componentes do fluido. Essas flutuagoes geram um
excesso de densidade atraindo gravitacionalmente a matéria barionica, que por sua
vez sofre uma pressao de radiagao. Essa competicao acarreta em oscilagoes no fluido
que compoem o Universo primordial.

As Oscilagoes Acusticas Barionicas (OABs) sao perturbagoes no fluido féton-
béarion do Universo primordial. A medida que a temperatura do Universo diminui,
os fétons e os barions desacoplam, o fluido perde o gerador de perturbacoes e as
ondas acusticas congelam, deixando uma escala fundamental na estrutura de larga
escala do Universo, chamada de horizonte acistico ry [1l 2]. Como consequéncia
de ser impressa no Universo, a escala das OABs pode ser considerada como a
régua padrao mais bem compreendida. Os dados de OABs em combinag¢ao com
as medigoes do Radiacao Césmica de Fundo (RCF) podem ser utilizados para res-
tringir os parametros cosmoldgicos, incluindo aqueles associados a componente de
energia escura, & matéria escura e a taxa de expansao atual do Universo Hy [3H7].

O melhor valor inferido do horizonte acustico foi determinado a partir do pico

acustico no espectro de poténcia da RCF, dado pela missao Planck 2018 [§], que



mediu horizonte acustico em r4(z4) = 147,09 £+ 0,26 Mpc na época da dragagem
zq ~ 1060 [9], utilizando resultados de Planck TT,TE,EE+lowE+lensing. O valor
de r, inferido da RCF depende do modelo ACDM, o que naturalmente, torna essa
estimativa valida apenas no contexto desta cosmologia.

Na Ref.[10], Sutherland apresentou a ideia de determinar o comprimento do ho-
rizonte em baixos redshifts, independentemente de parametros cosmoldgicos, com-
binando medidas de OABs em um redshift efetivo com medidas de distancia de
luminosidade Dy(z), a partir de observagoes de supernovas. A motivac¢ao para esti-
mar r4 a partir de dados em baixo redshift, de maneira independente do modelo, é
comparar com o valor inferido pela missao Planck na era da RCF [TTHI5]. Relacionar
esses valores é um teste poderoso da cosmologia padrao em z > 1000.

Nosso trabalho consiste no estudo de uma possivel evolucao do comprimento
acustico, inferindo r4 a partir de dados em baixo redshift independentemente de mo-
delo. Para isso calibramos dados de supernovas e OABs usando a relacao distancia-
dualidade [14]. Este método combina a distancia de luminosidade e a distancia de
diametro angular, fornecendo o comprimento da OABs independente de modelo.
Para determinar a distancia de luminosidade, calibramos a magnitude absoluta Mpg
a partir da constante de Hubble determinada por Riess [16], que foi medida inde-
pendente de modelo cosmoldgico.

Essa dissertagao foi organizada da seguinte maneira: No segundo capitulo apre-
sentaremos uma breve discussao sobre o modelo cosmoldgico padrao e seus ob-
servaveis cosmologicos. No terceiro capitulo, introduziremos a teoria de perturbagao
que descreve a formacao das estruturas e que da origem as oscilagoes acusticas
barionicas. No capitulo quatro, apresentamos a fisica das OABs e suas observagoes.
Uma revisao sobre as OABs em baixo redshift serd apresentada no quinto capitulo,
junto com a analise estatistica utilizada nesse trabalho e os resultados encontra-
dos. E por ultimo, no capitulo seis, apresentaremos as principais conclusoes deste
trabalho.



Capitulo 2
Modelo Cosmolégico Padrao

Para estudarmos o nosso Universo precisamos lancar mao de modelos fisicos que
descrevam sua evolucao. A cosmologia padrao se baseia em duas hipdteses. A pri-
meira hipdtese é o Principio Cosmologico (PC), que estabelece que o Universo é
homogéneo e isotrépico em grandes escalas (> 100 Mpc). Ou seja, a partir desta
escala, nao deve haver direcoes privilegiadas e todos os pontos no espaco sao equi-
valentes. Além disso, a cosmologia moderna se baseia também na hipdtese de que a
Teoria da Relatividade Geral (TRG) descreve corretamente a interagao gravitacional
em escalas cosmologicas, sendo a gravitacao a interagao dominante no Universo. O
Modelo Cosmolégico Padrao (MCP) é também conhecido como ACDM (do inglés
A Cold Dark Matter), sendo o parametro A a constante cosmolégica, fazendo pa-
pel de energia escura, responsavel pelo fenomeno da aceleracao césmica. Por outro
lado, CDM refere-se a uma componente nao-relativistica do Universo que interage
apenas gravitacionalmente, que chamamos de matéria escura fria. Nesse capitulo

introduziremos os fundamentos do MCP e seus principais observaveis.

2.1 Geometria do Espaco-Tempo

Como estamos interessados numa descri¢ao do espago-tempo para um Universo
em expansao onde a hipdtese do PC é vélida, o Universo deve ser homogéneo e
isotrépico em grandes escalas e a métrica associada a este é chamada de métrica
de Friedmann-Lemaitre-Robertson- Walker (FLRW), definida pelo elemento de linha
[T7, [18]:

dS? = Adt* — a*(t) dr?® +r2dQ?| (2.1)

1 — kr?
sendo t o tempo cdsmico, ou seja, tempo medido por um observador comoével com a

expansao do Universo, a(t) o fator de escala do Universo e as coordenadas (r, 6, ¢) sao

as chamadas coordenadas comoveis. Ja o parametro k é a constante de curvatura



que determina o tipo de geometria do Universo (figura , podendo assumir os

valores:

k = —1 = Geometria Hiperbodlica (Universo espacialmente aberto),

k = 0 = Geometria Plana, (2.2)

k = +1 = Geometria Esférica (Universo espacialmente fechado).

Figura 2.1: Representacao da geometria do Universo para cada valor da constante
de curvatura. Geometria hiperbdlica (k = —1), geometria plana (k = 0) e geometria
esférica (kK = +1). Fonte: [19]

A partir da métrica se considerarmos a trajetéria de um féton emitido num
tempo t, e recebido pelo observador no instante t,, levando em conta que o foton

viaja numa geodésica nula (dS? = 0), teremos a distancia comdvel [20]:

Xch(to,Z)Z/teo%:/oz%, (2.3)

onde H(z) é o parametro de Hubble e z é o redshift, ambos serdo definidos na
proxima segao [2.2]

A distancia comovel é a distancia entre dois eventos para um observador comével
com a expansao do Universo (figura [2.2).

Imaginenos, agora, que queremos medir a distancia de uma galdxia com coor-
denadas (7,0, ¢) até nés. Para isso precisamos introduzir o conceito de distancia
propria, também chamada de distancia fisica. Entao para calcularmos a distancia
entre dois eventos no espago-tempo iremos considerar um percurso radial com um
tempo ¢ fixo na métrica FLRW 2.1} Ao integrar dS encontramos:

dp(t):/OdpdS:/oT\/%. (2.4)

Nesse caso, d, ¢ a distancia quando consideramos a expansao do Universo (fig.

2.2)). Com isso podemos relacionar as equagoes e a partir do fator de escala.



(0,0) (1,0) (0,0) (1,0) (0,0) (1,0}
» time

Figura 2.2: A distancia comovel entre pontos em uma coordenada imaginéaria perma-
nece constante a medida que o Universo se expande. A distancia fisica é proporcional
a distancia comovel vezes o fator de escala a(t) e, portanto, cresce & medida que o
tempo evolui. Fonte: [21]

sen (r) (k= +1)
dy(r,t) = a(t)x = a(t) r (k =0) (2.5)
senh=Y(r)/ (k =-1).

Essas duas distancias nao podem ser observadas. Por isso, iremos introduzir na

secao distancias que podem ser relacionadas com observavéis.

2.2 Expansao do Universo

2.2.1 Lei de Hubble-Lemaitre

Até o inicio do século X X, acreditava-se que o Universo era estatico. Porém, em
1927 e 1929, George Lemaitre [22] e Edwin Hubble [23], respectivamente, analisando
espectros de galaxias, perceberam que as galdxias nao estao so se afastando, mas
estao se afastando com velocidade de recessao proporcional a distancia entre elas.

Essa relagao entre a velocidade de recessao v e a distancia r é chamada de lei de

Hubble-Lemaitre e é dada por:

v=H(t)r, (2.6)

onde H(t) é o parametro de Hubble que, para o tempo atual, H(t,) = Hy é a
chamada constante de Hubble. O valor da constante de Hubble determinada pelo
satélite Planck foi Hy = 67,37 + 0,54 Kms™'Mpc~! []].

Observacionalmente, medimos o redshift (desvio para o vermelho) nas linhas dos

espectros das galdxias. Entao, a partir de um ajuste linear feito na figura[2.3], Hubble



Velocity-Distance Relation among Extra-Galactic Nebulae.
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Figura 2.3: Relacao velocidade-distancia para nebulosas extragalacticas encontrada
por Hubble. Fonte:[23]

chegou na relacao:

cz = Hyr, (2.7)

onde essa expressao ¢ o caso limite da lei de Hubble-Lemaitre, vélido somente para
baixos redshifts z < 1.

A lei de Hubble-Lemaitre é uma consequéncia da isotropia do Universo; obser-
vadores em galaxias diferentes da nossa veem o mesmo efeito de afastamento das
galdxias vizinhas em relacao a galaxia em que o observador se encontra. Além
disso, a lei de Hubble-Lemaitre é a primeira evidéncia observacional da expansao do

Universo.

2.2.2 Desvio Para o Vermelho

Discutiremos agora o que acontece com uma onda que viaja pelo espaco-tempo
em expansao. Para isso, vamos considerar que um sinal (f6tons) é emitido num
instante t. de uma galdxia com coordenadas (7,0, ¢). Esse sinal serd observado em
um instante t, posterior e coordenadas (0,6, ¢). Usando a métrica de FLRW ,
vamos considerar que o féton tem trajetéria radial (d€2 = 0) e que os fétons viajam
numa geodésica nula (dS = 0), temos entao [17, [18]:

cdt _ 4 dr ' (2.8)
a(t)  V1—kr?

Como r decresce a medida que o tempo aumenta, vamos entao considerar o sinal

de menos na equagao acima. Integrando dos dois lados temos:

/: % - /ro \/%' (2.9)



Agora, se a galaxia emite um segundo sinal no tempo ¢, + At,. e observamos no

instante t, + At,, a0 compararmos com a equacao acima teremos:

to to+At,
/ cdt / cdt (2.10)
i, alt) torat, alt)

Manipulando a equacao acima e supondo que os intervalos de tempo At, e At,
sao pequenos, de modo que o fator de escala nao sofra variagoes consideraveis,

obtemos entao:

At, B At,
a(te) B a(to)’

onde esses intervalos de tempo podem ser relacionados com o comprimento de onda

(2.11)

do féton, a partir da relacao:

Zgi - i— (2.12)

Para um Universo em expansao, a equacao acima nos mostra que o comprimento

z+1=

de onda observado do foton é maior que o comprimento de onda emitido. Com a
expansao do Universo, os comprimentos de onda aumentam. Além disso, temos que
z > 0 indica um desvio para o vermelho, que é chamado de (redshift), e z < 0 indica

um desvio para o azul, sendo assim chamado de (blueshift).

2.3 Dinamica do Espaco-Tempo

2.3.1 Equacoes de Movimento

As Equagoes de Campo de Einstein (ECE) sao escritas como [24]:

G =R, — %g,wR = 8:—4GTW, (2.13)
sendo G, o tensor de Einstein, que ¢ definido em termos do tensor de Ricci R,
e do escalar de Ricci R, G ¢ a constante gravitacional e 7T, o tensor momento-
energia. Do lado esquerdo da equagao temos a geometria do espago-tempo e do lado
direito temos o conteido enegetico e material do Universo, nos dando assim uma
relacao de como a matéria curva o espago-tempo e como essa curvatura determina
o comportamento dos campos de matéria.
Para resolvermos as ECE, precisamos definir o tensor momento-energia para o
contetido material do Universo. Para isso vamos considerar o mesmo constituido

por um fluido perfeito, por simplicidade. Assim, 7},, pode ser expresso como:



P
T, = (p + §> UU, + Pg,,, (2.14)

sendo p a densidade e P a pressao. Além disso, o termo U, = dx,,/dS corresponde
a 4-velocidade, que satisfaz a relacao U*U, = —1. Note que os parametros de
densidade e de pressao sao apenas fungoes do tempo, porque para satisfazer PC eles
nao podem variar no espago.

Utilizando a métrica de FLRW e a definicao acima do tensor momento-energia,
podemos resolver as ECE, obtendo assim duas equagoes chamadas de Equacoes de
Friedmann (EF) [25]:

% _ —$ (p(t) +3P), (2.16)

p representa a densidade de energia total do Universo, que corresponde a soma da
densidade de energia de cada componente do Universo (p = pr = ZZN 0i)-
Se substituirmos a equacao [2.15) na [2.16] obtemos a equacao de conservacao de

energia dada por:

p= —3% (p+P). (2.17)

Para qualquer fluido ha uma relacao entre densidade de energia e pressao, P =
P(p), chamada equacdo de estado. Em muitos casos, é considerada uma relagao

linear dada por [26]:

P = wp, (2.18)

onde w é o parametro da equacao de estado e pode assumir determinado valor para
cada componente. Desse modo, podemos entao resolver a equagao [2.17] substituindo
e depois integrando, para assim determinarmos a densidade de energia em

termos do fator de escala. Temos entao:

p(t) = poa ), (2.19)

sendo pg = p(ty) e ag = a(ty) = 1.

Como foi mencionado anteriormente, o parametro w pode assumir alguns valores
distintos dependendo da componente material do Universo. Para radiagao, w = 1/3;
para matéria nao-relativistica, w = 0; para o caso da energia escura, w = —1. Assim,

se substituirmos esses valores na equg¢ao teremos:



pm(t) = pmoa™>(t), (2.20)
pr(t) = pr,Oa_4(t)7 (221)
pa(t) = pao- (2.22)

Devido a dependéncia da densidade com o fator de escala ([2.20}, [2.21] [2.22)), con-

forme o Universo se expande essas densidades decaem, nos levando a ter diferentes
eras, dominadas por um desses fluidos (figura . Para o Universo primordial,
tivemos uma fase dominada pela radiagao, chamada era da radiacao. Conforme
o Universo se expande, a denisdade de radiacao decai e se iguala a densidade de
matéria. KEsse momento ficou conhecido como equiparticio matéria-radiagdo. A
partir dai, passamos a ter a dominagao da matéria, até o instante em que a den-
sidade da matéria decai e se iguala a densidade de energia escura. Com isso, no

tempo presente, a componente dominante é a energia escura.

radiation matter
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Figura 2.4: Evolugao das densidades de energia ao longo do tempo. Fonte: http:
//images.iop.org/objects/phw/world/23/6/42/dark4. jpg

2.3.2 Parametros Cosmoldégicos

A partir das equagoes e [2.16} representadas na subsecao anterior, podemos
definir alguns parametros cosmoldgicos:


http://images.iop.org/objects/phw/world/23/6/42/dark4.jpg
http://images.iop.org/objects/phw/world/23/6/42/dark4.jpg

H= a Parametro de Hubble
a

87Gpr, . . . .
QO ZHQ Parametro de densidade de matéria total do Universo
8tGp, . . -
Q, = ;THf Parametro de densidade de radiacao
k . .
= —— Parametro de densidade de curvatura
a?H?
81G
Q) = gHgA Parametro de densidade da energia escura

Esses parametros de densidade estao relacionados com as densidades de energia

das componentes do Universo através da relacao:

(1) = 22 (2.23)

onde p. é densidade critica, definida como sendo a densidade de energia necessaria

para o Universo ter geometria plana, dada pela relagao

_ 31
Pe =376

Para a densidade de energia total pr maior que p., temos que a geometria do

(2.24)

espago-tempo é esférica. Para o caso em que pr < p., a geometria serd hiperbdlica.
Podemos também escrever os parametros de densidade em termos das densidades

de energia na época atual:

Qo = 220 (2.25)
Pe,0

A equacao pode ser reescrita em termos dos parametros de densidade na
época atual. Utilizando os resultados das equacoes [2.20] 2.21| e [2.22] para relacionar
p;i(t) com pg e a(t), obtemos:

H? = H [Qmo(1+2)° + Quo(1+ 2)* + Qo1+ 2)° + Qa] . (2.26)
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2.4 Distancias Cosmolodgicas

Na Astronomia, um aspecto de grande importancia é a medida de distancias
dos objetos, visto que a distancia entre dois pontos ira variar com o tempo devido
a expansao do Universo. Entao nessa se¢ao iremos abordar algumas defini¢oes de

distancia utilizadas na Cosmologia.

2.4.1 Distancia Luminosidade

Uma forma de medir distancia é a partir da luminosidade de um objeto. Con-
tudo, como nao podemos precisar se o objeto esta se afastado de nds ou se ele é
menos luminoso, precisamos usar velas padrao, objetos cujo brilho aparente pode
ser determinado. Cefeidas sao exemplos de velas padroes [27] e Supernovas do tipo
la sdo exemplos de velas padronizaveis [2§].

Vamos considerar uma fonte (vela padréo) a uma distancia d cuja luminosidade

intrinseca (L) seja conhecida. Podemos escrever o fluxo através da relagao [18]:

_dE, L
 dt,dA,  Awd?’

onde o subindice o representa o observador.

F (2.27)

A, é a area da superficie observada na qual a radiacao é espalhada. Podemos

entao escrever essa area em fungao do raio de uma esfera igual a distancia comdvel

A, = 4dmaiy?. (2.28)

A energia do féton emitido é diferente da energia do foton ao chegar no obser-

vador. Assim, podemos relacionar as duas, lembrando que a F oc a™*

dFE, a
= —. 2.29
dFE ay ( )
Além disso, o intervalo de tempo da fonte e do observador também sao diferentes,
logo:
dt a
— = 2.30
dt, a, ( )
Podemos entao reescrever a equagao como sendo:
a’dE
F=———. 2.31
a2dtdma?x? (2:31)
Como L = dE/dt, temos:
L
F (2.32)

T Aray (1 + 2)2
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onde a distancia luminosidade sera [29]:

dr, = asx(1+ 2). (2.33)

Se escrevermos dj, em termos da distancia comével dada pela eq. 2.3 teremos:

to cdt % edy
d — Up 1+ / — = ].+ .
e=all2) a0 | e

(2.34)

2.4.2 Distancia de Diametro Angular

Podemos também trabalhar com objetos cujo tamanho seja conhecido, chamados
de réguas padrao, como por exemplo a escala actustica e sombra de buracos negros
[30, B1]. Entao, sabendo o tamanho desses objetos e medindo o angulo de abertura
no céu, podemos determinar sua distancia. Esse tipo de distancia é chamada de
distancia de diametro angular.

Entao considere uma régua padrao de tamanho proprio transversal d.S, num
redshift z, a uma distancia comével x, sendo o angulo de abertura no céu d¢. Se pu-
sermos o observador como o centro do sistema de coordenadas, x sera a coordenada

radial, entdo poderemos escrever [1§]:

dsS = a(t)xdo. (2.35)

A distancia de diametro angular sera [29]:

1 * ed?
o e /O et (2.36)

Analisando as equagoes e[2.36, podemos perceber que dj, e d4 sao distancias

diferentes, mas podem ser relacionadas geometricamente. Entao se dividirmos [2.34

por [2.36] encontraremos:

|
(1—|—2)2dA_ ’

que é a relagao de dualidade das distincias (DDR, do inglés distance duality rela-

(2.37)

tion) [32]. A RDD se baseia em duas hip6teses: o ntimero de fétons se conserva e
que os fétons viajam numa geodésica nula num espago-tempo com geometria Rie-
manniana.

2.5 Observaveis Cosmolégicos

Nesta secao, revisaremos alguns dos principais aspectos da cosmologia moderna:

a expansao acelerada do Universo, a Radia¢ao Césmica de Fundo (RCF) (do inglés
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Cosmic Microwave Background, CMB) e a existéncia da matéria escura.

2.5.1 Expansao Acelerada do Universo

Como vimos na se¢ao 2.2 Hubble em 1929 observou que as galdxias estao se
afastando uma das outras a partir da relagao dada pela equacao [2.6 evidenciando
assim que o Universo esta expandindo. Contudo, a questao que ficou em aberto por
alguns anos foi se essa expansao era constante, acelerada ou desacelerada.

Cerca de 70 anos depois da lei de Hubble, dois grupos de pesquisa independentes,
o High-redshift Supernova Search e o Supernova Cosmology Project Team, utilizando
um conjunto de supernovas tipo Ia (SN Ia), observaram que o Universo encontra-se
em uma fase de expansdo acelerada [33], [34]. Por nao se conhecer nenhuma compo-
nente capaz de dar conta dessa aceleragao, foi dada a ela o nome de energia escura.
A partir dos resultados de Riess e colaboradores [34] e de Perlmuter e colaboradores
[33] mostrando que 2, # 0 e que g < 0, constatou-se que esse conteido exético
correponde a cerca de 70% do conteido energético e material do Universo, tendo
densidade constante e pressao negativa (w = —1).

Como vimos na secao sobre a lei de Hubble-Lemaitre para baixos redshifts
(z < 0,1) vale a relagao dada pela a equagao , a qual mostra uma relagao linear
entre redshift e distancia. Contudo, a partir dos resultados obtidos pelos dois grupos,

para supernovas em altos redshifts nao ha essa relacao linear, como podemos ver na

figura 2.5

(M Qp) =
Eh T T T T rTITTT T T T T L { l]_ 1 ]
1 (05,05 (0.0)
L 001, U) ()
24 L 241505 (2 0
- Supernova § i 1 = =]
I Cosmology 1528 / [ {I.
27 - Project Z -
0 F 5

Calan/Tololo
(Hamuy ef al. .
ALl 1996) A

Effective mp

1 1 I 1 1 5111 1 I 111 111

0.02 0.05 0.1 0.2 0.5 1.0
Redshift z

Figura 2.5: Magnitude aparente versus redshift para 42 SNIa observadas pelo Super-
nova Cosmology Project, e 18 SNIa em baixo redshift observadas pelo Calan—Tololo
Supernovae Survey. As linhas tracejadas representam modelos cosmoldgicos com
Qr = 0 e as linhas continuas modelos com 2y, = 0, para varios valores de €,,.
Fonte: [33]
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2.5.2 Matéria Escura

Em 1933, Fritz Zwicky, observando as velocidades peculiares das galaxias do
aglomerado de Coma, percebeu que a velocidade de dispersao ao longo da linha de
visada era muito alta para ser produzida apenas pela interacao gravitacional prove-
niente da matéria luminosa [35]. Era necessario outra componente que contribuisse
para o potencial gravitacional. Devido a sua natureza desconhecida, e por nao inte-
ragir com a radiagao eletromagnética, a essa componente foi dada o nome de matéria
escura [36], 37).

Alguns anos depois, outra evidéncia da matéria foi enconrada por Vera Rubin
ao observar curvas de rotagao de galaxias [38]. Ela verificou que a velocidade da
matéria mantinha-se constante a partir de determinada distancia, diferentemente
das previsoes teroricas.

De acordo com o MCP, a matéria escura equivale a cerca de 24% do contetdo
energético e material do nosso Universo. Particulas nao-relativisticas sao as princi-
pais candidatas a matérias escura, também conhecida como matéria escura fria (do

inglés cold dark matter).

2.5.3 Radiacao Coésmica de Fundo

Como vimos na subsecao [2.3.1] as densidades de matéra que compoem o Uni-

verso decaem com o fator de escala, sendo para a radiacao p, < a~* e para a

3 nos levando assim a um Universo primordial dominado pela ra-

matéria p,, x a”
diacao. Conforme o Universo foi se expandindo, a densidade de radiacao decai mais
rapidamente que a de matéria, chegando em um momento onde as duas densidades
sao iguais. Chamamos esse momento de equiparticao matéria-radiacao.

Nessa época da equiparticao, os fétons e os elétrons, constituintes do fluido féton-
barion, estao acoplados de forma que o fluido encontra-se em equilibrio. Por estarem
termalizados, os fétons possuem o espectro de um corpo negro cujo o brilho é dado

pela lei de Planck [18]:

2h V3

B, = o /T _ 1

(2.38)

Como o Universo resfria na medida em que vai se expandindo, podemos relacionar

a temperatura com o fator de escala para obtermos a historia térmica do Universo:

T=T, (%) . (2.39)

Quando a temperatura atinge 7' ~ 4000K, a energia dos fotons era mais baixa,
permitindo assim que o nicleos capturem os elétrons formando atomos de hidrogénio

neutros. Chamamos essa época de recombinacao.
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Quando T =~ 3000K, os fétons desacoplam dos barions, podendo viajar livre-
mente, o Universo se torna transparente para eles, constituindo assim a superficie
de ultimo espalhamento. Esses fotons que viajaram livremente pelo Universo sao os
constituintes da radiacao césmica de fundo.

A RCF é uma radiacao térmica da fase quente do Universo primordial com
espectro de corpo negro, como mostrado na figura [2.6l Em 1965, Penzias e Wilson,
observaram pela primeira vez essa radiacao e estimaram sua temperatura entre 2,5
Ke 3,5 K [39]. Os satélites COBE [40], WMAP [41] e Planck [§], observaram a
RCF e obtiveram uma temperatura de 2, 72548 + 0,00057 K [42].
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Figura 2.6: Espectro de poténcia da RCF dos dados obtidos pelo satélite COBE com
o instrumento FIRAS. O quadrados representam os dados obtidos com o FIRAS e
a curva representa o melhor ajuste do espectro de corpo negro. Fonte: [43]

Um observador com velocidade peculiar nula observaria a RCF isotropica. Con-
tudo, para um observador com velocidade peculiar diferente de zero, ele nao observa
um Universo isotropico porque o vetor velocidade definiria uma diregao privilegiada.
O espectro observado apresenta pequenas anisotropias de temperatura, como vemos
na figura Entao, a temperatura da radiagao dependera da velocidade relativa
do observador através da relacao [44]:

ey =YL= (2.40)
1 — Beost’
onde T é a temperatura medida pelo observador em repouso, 77 é a temperatura
medida pelo observador com velocidade peculiar v = /¢ e 6’ é o angulo entre a
linha de visada e o vetor velocidade medido pelo observador em movimento.
Para f << 1, caso em que a velocidade peculiar é muito menor que a velocidade

da luz, podemos expandir a equacao acima em poténcias de [3:
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Figura 2.7: Mapa da RCF obtida pelo satélite Planck. Fonte: [45]

2 92 2
AT =T —T =T |—BPi(cost) — % + TPQ(COSG') + .., (2.41)
onde P; sao os polinomios de Legendre.
O primeiro termo da equacao acima é chamado de dipolo. Este dipolo é uma
consequéncia do Universo local nao ser isotropico. Os movimentos relativos da
galaxia afetam a medida da temperatura. O satélite COBE observou esse dipolo

com amplitude de 3,353+0, 024 mK, na direcao (I,b) = (264°.26+0°,48°.224+0°.13).
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Capitulo 3
Teoria de Perturbacao

No capitulo anterior, vimos que o MCP se baseia na hipotese de que o nosso
Universo é homogéneo e isotrépico a partir de uma certa escala. Contudo, para
que existam as estruturas cosmicas que observamos, é necessario que a densidade
média de energia do Universo tenha algumas perturbacoes. Essas perturbacoes le-
vam a regioes de inomogeinidades que dao origem as estruturas a partir da atracao
gravitacional. Durante a era da radiacao, quando os fétons ainda estao acoplados
aos barions, essa atracao gravitacional proveniente desse excesso de densidade jun-
tamente com a pressao de radiacao dos fétons dao origem as oscilagoes acusticas
barionicas.

Nesse capitulo, iremos estudar as perturbacoes nas densidades de energia das
componentes do Universo primordial, responsaveis pelo crescimento de estruturas e
as oscilagoes acusticas barionicas. Iremos apresentar a abordagem newtoniana, na
qual as perturbacoes possuem um comprimento menor que o raio de Hubble, e a
abordagem relativistica, na qual o comprimento das pertubagoes sao maiores que o
horizonte de Hubble.

3.1 Teoria de Perturbacao Linear: Abordagem

Newtoniana

Derivaremos a seguir as equacoes do crescimento das flutuacoes a partir das
equacoes hidordinamicas, considerando flutuacoes lineares. Por estarmos tratando
do caso Newtoniano, as perturbacoes possuem comprimento menor que o horizonte
de Hubble e a velocidade do fluido precisa ser muito menor que a velocidade da luz,
ou seja, estamos tratando de flutuagoes na densidade de matéria nao-relativistica

(matéria escura) [46]. Além disso, estamos assumindo que o fluido é adiabético

(55 = 0).
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3.1.1 Hidrodinamica para um Universo em Expansao

Vamos considerar o crescimento das perturbagoes na densidade, interagindo gra-
vitacionalmente, num Universo em expansao. As flutuagoes da densidade sao posi-
tivas e menores que a unidade (|§] << 1). O campo gravitacional da distribuigao
de matéria total pode ser escrito como a soma das distribuicao média de matéria e
das flutuacoes na densidade (® + 6®).

O fluido é descrito por trés equagoes: a equacao da continuidade, que esta relaci-
onada com a conservagao da matéria, a equacao de Euler, que descreve a conservagao
de momento e o comportamento do fluido sob agoes de forcas, e a equagao de Pois-
son, que relaciona o potencial gravitacional com a densidade. Essas equagoes podem

ser escritas, respectivamente, como [47]:

ap L
o TV (o) =0, (3.1)
oe . .. 1
T (@ V)i = ;VP Vo, (3.2)
V20 = 47Gp. (3.3)

Temos que p é a densidade de massa, u o campo de velocidade, P é a pressao e @ é
o potenical gravitacional. Essas equagoes sao para um fluido homogéneo e isotrépico.
Entao, vamos introduzir a quantidade denominada contraste de densidade § para

obtermos as equagoes hidrodinamicas perturbadas [21]

p(E.1) — plt) _ dp(.1)
p(0) 7(0)

Vamos também considerar pequenas perturbacoes nos campos, sendo as grande-

5(T,t) = (3.4)

zas com a barra os campos de fundo (nao-perturbados)

P(Z,t) = P(t) + 6 P(%, 1), (3.5)
u(Z,t) = u(d,t) + ou(z, t), (3.6)
O(T,t) = O(T,t) + §D(T, 1). (3.7)

Ultilizaremos as transformagoes de coordenadas fisicas (', t) para coordenadas

combveis (Z,t)

— HE-V,. (3.8)




Encontraremos as seguintes equacgoes hidrodinamicas perturbadas:

- 1
§= —EV(év), (3.9)
pa(v+ Hv) = =VIP — pVio, (3.10)
V25® = 4w Ga’pd. (3.11)

Nas equagoes acima adotamos u = Hax + ax = Hr + v, sendo v = 0 para o

campo de velocidade de fundo. E como o fluido de fundo é homogéneo e isotrépico

0

VP = 0. Além disso, utilizamos a notagao V, =V e % = 5

Se derivarmos com respeito ao tempo a equacao da continuidade perturbada
(13.9) e combinarmos com o gradiente da equacao de Euler perturbada (3.10]), en-

contraremos:

. : 1 4
§+2H6 — (EV% + Ter(S) =0, (3.12)

c
onde ¢, = dP/dp é velocidade do som.
Essa equacao nos diz como as perturbacoes de densidade evoluem num Uni-
verso em expansao. Para resolvermos essa equacao podemos trabalhar no espaco de

Fourier, com:

5(k,t) = / B e 5(i,1), (3.13)

-

onde adotamos (%) como a func¢do e §(k) como sua transformada de Fourier. Na
expressao acima, ¥ é a coordenada comdével enquanto k é o vetor de onda comdvel.
A vantagem de tratar esse problema no espaco de Fourier é que a equacao se

decompoem em equacgoes separadas para cada valor de k, sendo expressa por:

.o .. 1 4 .
§(k,t) + 2H6(k, 1) — (?VQ + WQG ﬁ> 5(k,t) = 0. (3.14)

3.1.2 O Crescimento das Perturbacgoes

Para podermos entender um pouco mais sobre as perturbacoes que deram origem
as estruturas, vamos primeiro introduzir a instabilidade de Jeans [48]. A instabi-
lidade de Jeans é a base do modelo padrao de estrtuturas e mostra que o colapso
gravitacional de uma nuvem de gas é o responsavel pela formagao de estrelas. Vamos
entao considerar pequenas flutuagoes na densidade e na velocidade num fluido ho-

mogeéneo e isotropico. Para regioes mais densas, havera mais matéria sendo acretada,
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e com isso a pressao do gas nao sera suficiente para barrar o colapso da flutuacao,
levando assim a formagao de estruturas. Para isso acontecer, a perturbacao deve

atingir o comprimento de Jeans A

/\J = Csq | - (315)

Para comprimentos de onda pequenos, A << Ay (k >> k), na equagao o}
termo da pressao é c?’;—zé . Nesse caso, a equacao corresponde a equacao de um oscila-
dor harmonico amortecido, sendo Hd o termo de friccao. As solugoes correspondem
a uma onda sonora com a amplitude decrescente devido ao amortecimento.

Se as estruturas sao as ultimas a serem formadas no Universo, precisamos encon-
trar as solugoes que cresgam com o tempo. Apenas A >> \; (k << k) irdo crescer,
pois o termo gravitacional ird dominar e as perturbacoes irao evoluir segundo a

equacao:

o + 2Hb, — 4wGpdy = 0. (3.16)

Quando deduziu tal instabilidade, Jeans considerou o Universo sendo estatico.
Para um Universo em expansao, precisamos levar em consideracao o raio de Hubble.
Também chamado de comprimento de Hubble, é o horizonte que define o limite entre
os objetos com velocidades menores e velocidades maiores que a da luz, quando
comparado a um observador em um dado momento. Com isso, as peturbacoes
maiores que o raio de Hubble estarao fora do horizonte e com isso irao congelar, nao
interagindo entre si. Depois que o Universo se expandir, essas perturbagoes entrarao
no horizonte. Como estamos tratando de uma abordagem Newtoniana (v << ¢), as

perturbagdes possuem o comprimento menor que o raio de Hubble [47].

Perturbagao da matéria na era da radiacgao

Inicialmente, vamos considerar perturbacoes apenas na densidade de matéria es-
cura. Durante a era da radiacao, precisamos considerar na equagao[3.16)a densidade

de fundo como sendo a soma das densidades da radiacao e da matéria

Om(K,t) + 2Hdy (k) — 47G Y pidi(k,t) = 0. (3.17)

Como a densidade de radiagao era muito maior que a densidade de matéria, o
termo p,,0,, sera despresivel. Além disso, devido a sua velocidade, as perturbacoes
na densidade de radiacao estao fora do horizonte, entao podemos escrever ¢, = 0.
Para a era da radiacdo, a ~ t'/2, entdo H = 1/2t e

50 (k) + %Sm(k, B =0. (3.18)
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Achamos como solucao dessa equacao:

logt ~ 1
5(k, ) ~ { et riesd, (3.19)

constante.

Durante a era da radiacao, as perturbacoes da matéria crescem apenas logarit-
micamente. O crescimento significativo das perturbagoes da matéria ird ocorrer na

era da matéria.

Perturbacao da matéria na era da matéria

Agora vamos estudar as perturbagoes na denisdade de matéria escura na era da
matéria. Para um Universo dominado por matéria, temos a ~ t*/3, entdo H = 2/3t.
Substituindo na equagdo [3.16] lembrando que o terceiro termo da equagao se refere
a equagao de Friedmann [2.15] temos que:

4 . 2

Podemos resolver essa equagao considerando 6(k,t) ~ t™.

t7t o~ a2

t2/3 ~
5(k, t) ~ { “ (3.21)

Temos uma solucao em que a perturbacao cresce com a expansao do Universo
e outro em que decai. O modo crescente da flutuacao cresce com o fator de escala

durante a era da matéria.

Perturbagao da matéria na era da energia escura

Por dltimo iremos avaliar as perturbagoes da matéria em um Universo dominado
pela energia escura. Como a densidade de energia escura é constante (2.22)), ndo é
possivel ter perturbacoes na sua densidade. E novamente o termo p,,,6,, ird se anular

na equagao [3.16] Assim, encontraremos

Om(k, 1) + 2H, (k, t) = 0. (3.22)

Para um Universo dominado por energia escura, temos que H = y/A/3. Logo

as solucoes serao:

constante,

6<k’ t) ~ {e—QHt 2

~a”’.
Para um Universo dominado pela energia escura, nao ha crescimento de per-

(3.23)

turbacoes.
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3.2 Teoria de Perturbacao Linear: Abordagem

Relativistica

Nessa secao, discutiremos a teoria de perturbacao linear com uma abordagem
relativistica como um complemento do tratamento Newtoniano que vimos na secao
anterior. O tratamento relativistico é apropriado para perturbacoes com escalas
maiores que o horizonte e para fluidos relativisticos. Iremos perturbar a métrica de
fundo, adicionando pequenas flutuagoes. Por estarmos considerando pequenos des-
vios em relacao a métrica de fundo, precisamos escolher um sistema de coordenadas
no qual a métrica perturbada seja préxima a métrica de fundo. Essa escolha de

sistema de coordenadas das perturbagoes é chamada de escolha do calibre [49).

3.2.1 Espaco-tempo Perturbado

A métrica de fundo que iremos perturbar é a métrica de FLRW ({2.1]). A métrica
perturbada serd dada em termos do tempo conforme 7 (a(t)dn = dt), a partir da

equacao:

Guv = g,uzz + h,uz/; (3.24)

onde g, ¢ a métrica de fundo e h,,, é a perturbacdo. E com a condigao gang** = 67,

temos que:

R = — GG hog. (3.25)

A perturbacao da métrica pode ser clasificada em trés tipos: escalar, vetorial
e tensorial. Esta classificacdo baseia-se nas propriedades de simetria do fundo ho-
mogeéneo e isotropico, que em um determinado momento € invariante sob rotagoes e
translagoes espaciais [49].

A componente hyy se comporta como escalar e consequentemente:

hoo = —2a*(n)A. (3.26)

Ja o modo vetorial hy; pode ser separado em uma componente longitudinal e
transversal, visto que um 3-vetor pode ser escrito em termos de um gradiente de um

escalar e um vetor com divergente nulo:

hoi = a*(n)B: = a*(n) (B + BY). (3.27)

sendo 0'BF =0 e V x Bl =0.

O ultimo modo, o tensorial, h;; sera:
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hij = a*(n) [2 (HLoy; + Hy)l, (3.28)

onde o tensor H;; pode ser escrito em termos de trés componentes de traco nulo:

Hy=H), + Ht + HL. (3.29)

Como HZ”J tem rotacional nulo, podemos escrever as componentes como sendo:

1
H). = (8@- — §5ijv2) D = A;D, (3.30)
0;0;H;; =0, (3.31)
OH = 0. (3.32)

As perturbagoes escalares sao induzidas por inomogeneidades na densidade de
energia. Essas perturbacoes sao importantes porque provocam as instabilidades
gravitacionais, levando a formagao de estrutura no Universo. Ja as perturbacoes
vetoriais estao relacionadas aos movimentos rotacionais do fluido e decaem muito
rapido com o fator de escala. E as perturbacoes tensoriais descrevem ondas gravita-
cionais, que sao os graus de liberdade do campo gravitacional em si. Na aproximagao
linear, as ondas gravitacionais nao induzem nenhuma perturbagao no fluido perfeito
[49].

As componentes escalar, vetorial e tensorial de perturbacao estao completamente
desacopladas nas equacoes de Einstein em primeira ordem. Entao, podem ser tra-
tadas separadamente. Como estamos interessados em perturbacoes que sao res-
ponsaveis pela formacao de estruturas, vamos considerar apenas as componentes
escalares e para isso vamos introduzir novas funcoes escalares £ e D. Com isso,

vamos escrever a métrica como sendo [50]:

(1424 E,
gu —a2(m) [ T2 ’ (3.33)
EJ‘ 2HL51‘]‘ + A”D

3.2.2 Escolha do Calibre

O problema da escolha do calibre se deve ao fato da perturbagao da métrica
depender do sistema de coordenada ou do calibre escolhido. Entao, a escolha de
calibre é equivalente a fixacao do sistema de coordenadas ou classe de sistemas.
E essa liberdade da escolha do calibre tem um impacto maior em perturbacoes
escalares. H& inuimeros calibres que podemos escolher, mas por conveniéncia iremos

escolher o calibre Newtoniano.
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O calibre Newtoniano trata de perturbacoes dentro do horizonte e possui resul-
tados que podem ser interperetados pela fisica Newtoniana. Nesse calibre, definimos
as particulas em coordenadas comoveis para o sistema de coordenadas do Universo
de fundo. Quando adicionamos as perturbacgoes, as particulas se encontram no
referencial perturbado enquanto os observadores se encontram no referencial nao
perturbado

Nesse calibre, temos que A =V, —H;, = ® e F = D = 0, de tal maneira que a

métrica sera:
dS® = a*(n) [—(1 4 2¥)dn” + (1 + 2®)6;;da’da’] . (3.34)

3.2.3 Equacoes de Campo de Einstein Perturbadas

Agora que ja deifinimos a métrica perturbada, podemos obter as ECE lineariza-
das. Para isso, serd necessario perturbar o tensor de energia-momento e o tensor de

Einstein, que pode ser escrito como:
G,u,u - G,LLI/ + 5G,u1/7 (335)
sendo G w0 tensor de Einstein nao perturbado.

Tensor de Einstein

Como vimos na sec¢ao [2.3] o tensor de Einstein é dado por:

1
Gp,l/ = Rp,y + §guyR~ (336)

Assim, para encontrarmos o tensor de Einstein perturbado, precisamos calcular
o tensor e o escalar de Ricci perturbados.

O tensor de Ricci é dado por:

Ry, = 0\, — 0,0, + T3, 10, =T8T, (3.37)
onde I' sao os simbolos de Christoffel e sao definidos a partir da métrica, segundo a
relagao
A 1 A
P =39 (Japw + Gy — Guva) ; (3.38)

onde a combinagao da virgula mais o indice a direita nas métricas denotam uma
derivada em relagao aquele indice.
A partir da métrica perturbada (3.34), podemos calcular todos os simbolos de

Cristoffel perturbados, e com isso obter os tensores de Ricci perturbados [211, [51]:
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Ry = VU —3(H +9")+3H(V -9,

ROZ' = =2 (q)fz - H\I/J) y
Rj = 2H*+H +2(H +2H*) (2 - V) + 9" +
—HU' + 5HP + V2®|5;; — 0;05(P + V). (3.39)

Nas equagoes acima, temos que H = a~'da/dn e os termos com a linha repre-
sentam derivadas em relacao ao tempo conforme.
Com os tensores de Ricci ja calculados, podemos entao determinar o escalar de

Ricci R = g"" R,

R=a? [6(H>+H)—2V>V —4V2D — 12U (H? +H') +
+6U" + 6H (39" — ¥)). (3.40)
Tensor Energia-momento

Na secao [2.3.1] definimos o tensor energia-momento. Agora, vamos calcula-lo
considerando as perturbacoes na densidade. O tensor perturbado é dado como

sendo o tensor de fundo mais a flutuagao 7T}, = T}, + 07T}, sendo [21}, 51]:

6T! = (6p+ 0P)U"U, + (p + P)(6U*U, + U*SU,) + 6 Pd!, (3.41)

onde p é a densidade de energia.

A 4-velocidade perturbada é dada por:

Utr=a'[1-0),0"] e U,=al[-(1+7¥),0]. (3.42)
As componentes da pertubacao do tensor energia-momento sao
§TY = —dp, 6Ty = (1 +w)pv’, 5T; = c§5p5;-. (3.43)

Equacoes de Campo de Einstein Perturbadas

A partir dos tensores de Ricci, do escalar de Ricci e do tensor energia-momento
perturbado, podemos calcular as equagoes de campo perturbadas. Entao, conside-

rando as componentes (00), (0i) e (ii), encontramos as seguintes equagoes:
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V20 + 3H(HY — ') = —4nGa’dp, (3.44)
V(@ —HY) = 4rGa*(1 + w)pb, (3.45)
Q"+ 2HD — HY' — (H? +2H )V = —4rnGa*cop, (3.46)

onde § = 9;v%, sendo v* a velocidade peculiar. Para i # j na perturbacao do tensor

energia-momento, temos que (5sz' = 0 e isso nos leva a relagao
b =—-U. (3.47)

3.2.4 Equacoes Hidrodinamicas

Agora que ja calculamos as equagoes de campo linearizadas, podemos calcular
as equagoes da dinamica do fluido com uma abordagem relativistica. Se assumirmos
que o tensor energia-momento satisfaz a equacao da continuidade V,T} = 0 para

v = 0, vamos encontrar a equacao da continuidade

& +3H(2 —w)d = —(1+w) (0 + 39, (3.48)

onde utilizamos a equacio de conservacao do fluido de fundo g’ + 3H(p + P) = 0.
No limite P << p recuperamos o caso Newtoniano da equagao da continuidade

em relacao ao tempo conforme

§+60+30 =0, (3.49)

com uma correcao relativistica devido a taxa de expansao do Universo.
Agora, se considerarmos a equacao da continuidade do tensor energia-momento

para v = i e definindo a relacdo ¢ = a(p + P)v

8¢ +3Hdq = —adP — a(p+ P)V, (3.50)

encontraremos a equacgao de Fuler, que agora inclui um termo de correcao para
fluido relativistico (q’). No limite P << p voltamos ao caso da equagao de Euler
linearizada na abordagem Newtoniana.

Reescrevendo a equagao acima em termos de 6:

W' 2
0 1— 0 =—V? s U . 51
+ |H( 3w)+1+w} \Y4 (1+w5+ ) (3.51)

Se combinarmos as equagoes de campo linearizadas (3.44} [3.45| [3.46]) junto com
as equagoes dinamicas do fluido (3.48, [3.51)), considerando as transformagoes de
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Fourier das fungoes ¥, ®, 4,9, encontraremos a equacao de Poisson

3H
kQ(I)k = 47TGCL2,5 5k + ﬁ(l + w)@k s (352)

onde consideramos também a relacao dada pela a equagao [3.47]

3.2.5 Acoplamento Féton-Barion

Até o momento nao consideramos as interagoes entre as componentes do fluido
do Universo. Os fétons sao afetados pela gravidade e pelo espalhamento de Comp-
ton devido aos elétrons. Por sua vez, os elétrons estao fortemente acoplados aos
protons. Ambos, é claro, também sao afetados pela gravidade. Existe uma ma-
neira sistematica de contabilizar todos esses acoplamentos no fluido féton-barion,

utilizando a equagao de transporte de Boltzmann para cada espécie no Universo
[51].

Equacao de Boltzmann

A equacao de Boltzmann é dada por:

(3.53)

onde f é a fungao de distribuicdo. O lado esquerdo contém todos os termos de
colisao, e na auséncia de colisao, df /dt = 0. Esta equagao nos diz que o nimero de
particulas em um dado elemento do espago de fase nao muda com o tempo. Para a
interagao féton-barion, o termo C|[f] contabiliza o espalhamento Compton entre os
fotons e os elétrons livres.

A funcao de distribuicdao pode ser separada em uma contribuicao do fundo mais
a perturbacao [50]

flt,x,P)= f(t,P) + F(t,z,P), (3.54)
onde f estd em fungao de um 4-posicao, z# = (¢, 7), e 4-momento

dxt
Pl = —, 3.55
) (3.55)
onde \ parametriza o caminho da particula. Assim, em principio, f é uma funcao
definida em um espaco 8-dimensional. No entanto, nem todos as componentes do

vetor momento sao independentes, ja que a falta de massa do féton implica que [50]

P? = g, PHPY = 0. (3.56)

Usando a métrica |3.34] o momento espacial sera:
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P? = g,p'p = a®(1 + 20)p?, (3.57)
onde usamos a relagao 6;;p'p’ = 1, sendo p’ o vetor unitdrio.
Da equacao m, até primeira ordem, temos a relacao |p| = a~ (1 — ®)P. Como
os fétons sastifazem a relagao [3.57, obtemos até primeira ordem:
P’ =P(1-0). (3.58)

Podemos escrever agora a equacgao [3.53| como:

of of d«* of dP of dp
Clfl=—= - . —_ — -~ . : 3.99
=2t ow @ o @ Top W (3.59)
Na equagao acima, temos que [51]:
dei P (1-d+ ) P b Ov
R S —_ U _— = — H o e .
it~ PO a L% @ P( o Taar ) B0
onde utilizamos a relacao
dp® 5

e —I0, ", (3.61)

A funcao de distribuicao para fétons com temperatura T num meio nao pertur-

bado é dada ela fungao de distribui¢ao de Bose-Einstein [50]

1

1

A temperatura do fundo é funcao apenas do tempo 17" o ¢~ e nao do espaco,

podemos entao escrever a funcao distribuicao perturbada como sendo:

s1p20 ={eo [ ety -1 309

onde a perturbagao da temperatura é caracterizada por O (t, Z, p*) = 6T/T.
Para pequenas perturbagoes (© << 1), podemos expandir a distribui¢ao até a
primeira ordem
_ of
=f-P—=. 3.64
f=T-Pg (3.64)

Para o espalhamento Compton, o termo Colisional é dada por [51]

Clf] = —Pg—énm O — O() +p- 7l (3.65)

sendo o7 a secao de choque do espalhamento Thomson, n, é a densidade de elétrons,
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U, € a velocidade de elétrons e ©g é o termo do monopolo dado pela expansao de

multipolos

1 Lda
0= = / RO, (3.66)

onde P;(u) sao os polinomios de Legender e p = k - p € o cosseno do angulo entre o

vetor de onda k e a diregao do féton p.

Podemos juntar os dois lados da equagao de Boltzmann (3.59)) usando a equacao

do termo colisional [3.65( no espaco de Fourier, tal que O(Z) = ﬁ J Ble* 7o,

Além disso, vamos reintroduzir o tempo conforme, chegando na equagao

O +ikpu® + & + iku¥ = —7' [0 — O(p) + uv.l, (3.67)

onde definimos 7(n) = f:o dn'n.ora como a pronfundidade dtica, que mede a in-
tensidade do acoplamento. No Universo primordial, quando os fétons e os bérions
estavam fortemente acoplados, 7 — oo porque a densidade de elétrons era grande.
No desacoplamento, 7 — 0.

O forte acoplamento entre elétrons-prétons, devido ao espalhamento Coulomb,
forca a flutuagao na densidade de elétrons ¢, ser igual a flutuagao na densidade de
prétons 0, que por sua vez ¢é igual a flutuacao na densidade de barions d;. O mesmo
ocorre com as velocidades U, = 4, = Tp.

Para determinarmos a distribuicao de Boltzmann para os elétrons precisamos
considerar que os elétrons estao acoplados com os fétons via espalhamento Compton
e com os prétons via espalhamento Coulomb. Entao a distribuicao de Boltzmann se
dard [51]:

dfe

E = [f]e’y + C[f]ep' (368)

Se multiplicarmos ambos os lados da equacao acima pelo volume do espaco de
fase d3q/(2m)? e integrarmos, teremos:

10 (nevy)

e+ +3 [H + @] ne = (C[f)er) + (C[f)ep) - (3.69)

Zi
O segundo termo do lado direito vai a zero devido a conservagao do momento.

Se formos para o espaco de Fourier e usarmos o tempo conforme

5 = —ikv, — 39, (3.70)

Unindo a equacao com a equagao de Boltzmann para os prétons df,/dt =
(C[f]ep), € multiplicando pela massa do préton, visto que a massa do préton domina

em relacao a massa do elétron por ser muito maior, encontramos:
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4
v+ Hoy + ik = 7’3—’” (301 + vy) . (3.71)

Pb
As equacoes [3.67], [3.70] e [3.71] formam um conjunto de equacoes para o acopla-

mento féton-bdrion.

Evolugao das Perturbacoes

Agora que ja temos as equacoes do acoplamento féton-barion, veremos como as
perturbacgoes evoluem. A evolucao das perturbacoes cosmoldgicas divide-se natu-
ralmente em trés estdgios. Para podermos avaliar esses modos, precisamos de uma
equacao para o potencial gravitacional. Para isso, vamos considerar a equacao
no espaco de Fourier e a relagao(3.47, combinando todas as componentes de matéria

(barions e matéria escura) e radiacdo (fétons e neutrinos) do fluido

E*® + 3H (O + HP) = 47Ga® (ped. + 4p,O,0) - (3.72)

Na equacgao acima negligenciamos a contribuicao dos barions, ja que a densidade
dos barions é muito menor que a densidade de matéria escura. Além disso, adiciona-
mos a componente da radiacao os neutrinos. A flutuagao nas componentes materiais
¢ dada pela soma da flutuagao de barions e matéria escura, p,d, = Ppdp + Pede, €
na flutuagdo da radiacdo pela soma de fétons e neutrinos, p,0,; = p,0; + p,N;.

Combinando a equagao acima com a equacao [3.45|, temos que

3
K@ = dnGa® | pede +4p,Orp + %{ (ipetm + 4prOr1) | | (3.73)
sendo v, a velocidade da componente material e v, = =310, ;.

Como ja mencionamos, as perturbacoes se dividem em trés estagios: um modo
com o comprimento de onda longo, um com comprimento de onda intermediario
e outro com o comprimento de onda curto. No inicio, todos os modos estao fora
do horizonte e o potencial é constante. Em tempos intermedidrios, duas coisas
acontecem: os comprimentos de onda entram no horizonte e o Universo evolui da
era da radiagdo (a << ae,) para a era da matéria (@ >> a.,). O modo com
comprimento de onda longo, que entra no horizonte bem depois que o a4, evolui
muito diferentemente do que o modo com o comprimento de onda curto, que entra
no horizonte antes da igualdade. Finalmente, nos ultimos tempos, todos os modos
evoluem de forma idéntica novamente [51].

Comecamos com a solucao do super horizonte, valida através da transicao
matéria-radiacao. Para os modos fora do horizonte, kn << 1, combinando as
equacoes com a equacao |3.67| para a matéria escura e a equacao |3.72, nos

fornece a solugao [51]:
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®(0) 1
Oy) = %E 97 +22 8y — 16+ 16y + 1, (3.74)

onde definimos y = a/a,, e assumimos a condicao de que d,, = 30.
Para y — 0o, uma vez que o Universo se torna dominado pela matéria, o termo
y* domina, entdo ® — (9/10)®,. O potencial, mesmo nas escalas maiores, sofre uma
perda de 10% durante a transicao entre a era da radiacao para a era da matéria.
Vamos agora considerar o caso em que os modos atavessam o horizonte na era
da radiacao.

Quando o Universo se encontra na era da radiagao, o potencial é
determinado por perturbacoes na radiagao. As perturbacoes da matéria escura sao

influenciados pelo potencial, mas essas nao influenciam o potencial. Desse modo, po-

demos negligenciar a contribui¢io da matéria e assumir H? = 87Gp, /3 nas equagoes
e Encontraremos como solugao para o potencial na era da radiagao [51]

Dk, y) = 30, sen (kn/\/g) — (k:n/\/gg) cos (k:n/\/g) | (3.75)
(kn/V3)

sendo @, ¢ o valor primordial de ®.

A equacao acima nos diz que assim que um modo entra no horizonte durante
a era dominada pela radiacao seu potencial comega a decair. Apds o decaimento,
o potencial comega a oscilar. Se as perturbagdes na componente dominante (aqui
radiagdo) nao crescerem, entao o potencial em um Universo em expansao comegara

a decair simplesmente devido a diluicao da densidade de ordem zero. Podemos
perceber isso analisando a equagao que na era da radiagao produz ® ~ Oy /n?.

Qualquer oscilacdo em ©y produz uma oscilacao no potencial que decai com 1~2.
Na figura podemos perceber esse decaimento das oscilagoes.

107" 1078 107" 104 1n~*

Figura 3.1: Evolucao do campo gravitacional ® para diferentes comprimentos de
onda. Fonte: [52]
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Equacao de Boltzmann para o Acoplamento Féton-Barion

Agora iremos derivar a equagao das oscilagoes acisticas que regem o fluido féton-

barion. Para isso, vamos multiplicar as equacoes e por Py e P, e depois

vamos integrar no intervalo g = [—1,1]. Obteremos assim as equagoes:
O +k6;, = -9 (3.76)
I .
@/1 - § (@0 + \I/) = 7'/ (@1 - %?}b) . (377)
A equacao [3.71] em primeira ordem nos da v, = —3i0©;. Entao, podemos rees-

crever essa equa(;éo como sendo:

R, L a ,
vp = =310, + — {-32@1 - 3Zg@1 + Zk"l’} ) (3.78)

onde Ry = 3py/4p-.
Se substituirmos a equacao [3.78 na equagao [3.67] e usarmos a equagao para

eliminarmos todos o termos O, encontraremos [51]
R k? Ry

O + —= HO + K220y = —— U —
0+1—|—RSH 0+ (68 o)) 3 1—{—RS

HP — D", (3.79)
sendo

2_  Opy _ 1
=5 +bm BT R)

a velocidade do som efetiva no acoplamento féton-barion. Por estarem fortemente

c (3.80)

acoplados, os fétons e os barions evoluem como um fluido inico. Na auséncia dos
barions, a massa do fluido ird diminuir, restando apenas um fluido relativistico com
velocidade ¢, = 1/ V3.

A equacgao [3.79 representa a evolucao das anisotropias da radiacao césmica de
fundo ©y. Qualitativamente, essa equagao preve as oscilagoes no fluido féton-barion,

pois se trata de uma equacao de um oscilador harmoénico amortecido forcado.
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Capitulo 4
Oscilacoes Acusticas Baridonicas

Como vimos no capitulo [2, o Universo estd se expandindo e as densidades das
componentes do fluido matéria-energia estao decaindo de acordo com as equagoes
2.20] [2.21} [2.22] Além disso, devido a expansao, a temperatura diminui (eq. [2.39)),

o que nos leva a concluir que no passado o Universo era mais denso e quente.

Durante a era da radiagao, o Universo era composto por um fluido quente e
denso, formado pelo acoplamento dos fétons com os béarions, e por matéria escura.
Os elétrons do fluido interagiam com os fétons via espalhamento Compton e, devido
a alta temperatura, os atomos ionizados (nticleo de deutério) conseguiam capturar
esses elétrons por pouco tempo. Esse sistema formado por matéria escura e fluido
foton-barion era regido por duas forgas: a forga gravitacional proveniente dos pogos
de matéria escura e a pressao de radiacao dos fétons, que impedia os barions de cai-
rem nos pocos de potencial. A competicao entre essas duas forgas gera perturbacgoes
no fluido, fazendo com que esse oscile como uma onda de pressao (acustica).

Com a expansao do Universo, a temperatura do fluido diminui, permitindo que
os ntcleos de deutério capturem os elétrons, formando assim dtomos de hidrogénio
neutro. Com o desacoplamento, o Universo se torna transparente para os fétons, pas-
sando assim a se propagar livremente. O sistema perde o gerador das perturbacoes,
congelando as oscilagoes actsticas e deixando impresso no Universo uma escala ca-
racteristica chamada de escala acistica [1, 2]. Também chamada de horizonte de
som, essa escala esta relacionada com distancia percorrida pelo fluido féton-barion
até o desacoplamento dos fétons.

Nesse capitulo, discutiremos a maneira que as oscilagoes actsticas barionicas
deixam uma escala caracteristica impressa no Universo. Além disso, apresentaremos

suas principais observagoes.

4.1 A Fisica das OABs

No capitulo anterior, resolvendo a equacgao de Boltzmann relativistica para o
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acoplamento féton-barion e as flutuagoes do campo gravitacional, encontramos a

equacao |3.79} que pode ser escrita como

d? R, d k2 1
— — + k2 Pl = — d— T 4.1
{dn2+1+R an " }[@°+ ] 3{1+R5 } (4.1)

onde definimos ¢, como a velocidade do som dada pela equagao

op 1
2 = v , 4.2
" Opy+ o 3(1+ Ry) (4.2)

Se negligenciarmos o lado direito da equacao referente ao termo de forca, temos

Cc

que a equagao trata-se de um oscilador amortecido, e para resolver essa equagao
precisamos usar o método de Green para encontrar a solugao completa. Primeiro
encontramos a solucao para a equacao homogeénea e depois usamos essa solugao da
parte homogeénea para construir a solu¢ao particular [51].

Para determinarmos a solug¢ao da parte homogénea, devemos resolver equagao
do oscilador harmonico, igualando a zero o termo do amortecimento. Na pratica,
o termo de amortecimento ¢ da ordem R(©, + ®)/n? enquanto o termo de pressao
é muito maior que k?c?(©, + ®). Fisicamente, esperamos que a pressao induza
oscilagoes na temperatura dos fétons [51].

A solucao da equacao sera

O(n) + @(n)=CiSi(n )+C2S2( )
3/ (77/)] 51(77 )52(77)—51(77)52(77) (43)

S1(n)Sa(n') — S1(n)S2(n)’

onde Si(k,n) = senlkrs(n)] e Sa(k,n) = cos[krs(n)] sdo as solugoes oscilantes da
parte homogénea, obtidas quando negligenciamos o termo de amortecimento. O

termo r, define a escala de propagacao da onda acustica

n o} !
ry = / csdn' = %, (4.4)
0 z H (Z/>

sendo conhecido como horizonte actustico, que é a maxima distancia percorrida pela

onda actstica até o instante 7. Note que pela definigdo da velocidade do som (eq.

, quanto maior a densidade dos barions, a onda acustica dos barions iré propagar-
se até uma escala menor.

Os fétons do fluido viajam por uma distancia finita entre os espalhamentos cha-

mada caminho livre médio, dada pela relacio A = 7~! . Quanto maior for a densi-

dade dos elétrons, menor sera o caminho livre médio dos fétons. No desacoplamento,

o livre caminho médio dos fotons aumenta.
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O espalhamento permite uma troca de momento e energia entre as duas compo-
nentes do fluido, igualando suas velocidades v, = v,. Isso significa que no arraste dos
barions pelos fotons, a velocidade das duas componentes devem ser iguais. Contudo,

as duas componentes tém densidades de momentos diferentes,

4
(py +py)vy = 3P (4.5)
(pb + pb)vb >~ PpUp. (46)

Para que o momento se conserve, a velocidade dos bérions precisa ser v, = R; !0,

1—1

[53]. Como a velocidade dos fétons é proporcional a v, o< 7/~! e como ela deve se

igualar a velocidades dos barions, temos que

Ta(n) = / ;—;dm (4.7)

onde 74 e 7 sao as profundidades opticas dos barions e dos fétons, respectivamente.
As duas profunidades épticas serao iguais quando a razao R, for igual a um.
Quando se inicia o desacoplamento dos fétons e barions, o espalhamento nao é
interrompido imediatamente. S6 apds algum tempo que os barions param de ser
arrastados pelos fotons, sendo chamada de época de dragagem o momento em que
a matéria barionica desacopla. Entao podemos definir o redshift do desacoplamento
dos fétons z,., que corresponde a 7" = 1, e o redshift de dragagem 24,44 (T4 = 1),

dado pela relagao [9):

129100251
1+ 0, 659w5,>%

(14 bwi2), (4.8)

Rdrag =

onde

b1 = 0,310, M (1 4+ w2™) | by =0,238w0%%,  w,, = Q0% (4.9)

Vamos definir r, como sendo a escala de comprimento comoével da OABs na
galdxia, que pode ser calculada usando o redshift do desacoplamento z,, e 75(zq) = 74
como sendo o horizonte de som comével, que é determinado a partir do redshift
em que os barions param de ser arrastados pelos fétons zg.q, [10]. Os resultados
obtidos pela missao Planck 2018, utilizando dados de TT, TE,EE+lowE+lensing [§]
na época da dragagem sao 7s(2grqg) = 147,09=£0, 26 Mpc para 24,4, = 1059, 94+0.30.
Ja os valores na época do desacoplamento sao rg(z,) = 144,43 £ 0,26 Mpc para
2, = 1089, 92 £ 0, 25.

Na figura[4.1] temos a ilustragao do comportamento da perturbagao sobre as com-

ponentes do Universo (matéria escura fria, bérions, fétons e neutrinos). Primeiro,

35



¢ considerada uma flutuacao inicial sobre todas as componentes representada pelo
pico. Por estarmos tratando de uma perturbagao adiabatica, as flutuacoes de todas
as componentes sao proporcionais. Devido ao fato de ja estarem desacoplados, os
neutrinos nao interagem com nenhuma componente. Como interage apenas gravi-
tacionalmente, o pico da perturbagao da matéria escura fria permanece na posicao
original. Ja o fluido acoplado féton-barion, que sofre a atuacao da pressao de ra-
diacao dos fotons e a atragao gravitacional da matéria escura, viaja como uma onda
esférica actstica em resposta a competicao entre essas duas forgas.

Na recombinacao, os fétons desacoplam, podendo viajar livremente. Com a
recombinacao completa, ficamos com uma perturbacao da matéria escura em direcao
ao centro e uma perturbacao baridonica em uma casca. Sem a pressao dos fotons,
a instabilidade gravitacional agora assume o controle, e novos barions e matéria
escura sao atraidos pelas sobredensidades. Nos ultimos tempos, vamos ter duas
regioes com excesso de densidade: uma formada pela flutuacao na matéria escura
e outra correspondente a uma casca esférica formada pela propagacao da onda no

fluido féton-bérion com um raio caracteristico r;.

4.2 Estatistica das OABs

Como acabamos de ver na se¢ao anterior, a fisica das OABs estabelece uma
regiao de sobredensidade de barions, correspondente a uma casca esférica de raio
caracteristico rg, em torno a uma sobredensidade de matéria escura localizada no
local da flutuacao inicial. Esta sobredensidade de matéria escura e barions, sera
a semente para uma alta formacao de galaxias. Por esta razao, é esperada uma
probabilidade maior de encontrar galaxias distanciadas em r; ~ 150 Mpc.

Quando descrevemos as OABs, consideramos apenas uma tnica perturbacgao na
densidade das componentes do Universo. No cenario real, temos uma superposigao
de ondas acusticas, nao sendo um padrao visivelmente detectavel. Para identificar
os padroes, devemos recorrer a analise estatistica do pico na func¢ao de correlacao
de dois pontos (£(r)) para a distribuigao de galdxias e oscilagoes no seu espectro de
poténcias (Ps(k)) [65].

4.2.1 Funcao de Correlagao

Um método de extrair uma escala estatistica do agrupamento de galaxias é via a
fungao de correlagao de dois pontos (£(r)), que quantifica o excesso de agrupamento
numa determinada escala em relacao a uma distribuicao uniforme com a mesma
densidade média.

Se considerarmos N pontos num dado volume V, a densidade média de pontos ¢é
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Figura 4.1: Evolugao do perfil de densidade das componentes do Universo. As
linhas preta, azul, vermelha e verde sao relativas a matéria escura, béarions, fétons e
neutrinos, respectivamente. O redshift e o tempo apds o Big Bang sao apresentados
em cada painel. No segundo quadro da esquerda para direita podemos ver a evolugao
da perturbagao no fluido féton-barion acoplado. A matéria escura fria interage
essencialmente em termos da atracao gravitacional permanecendo na posigao inicial
e ampliando apenas o seu raio conforme acreta material. Fonte: [54]

dada por p = N/V. Assumindo dV como um elemento de volume dentro do volume
V, entao dP = pdV é probabilidade de encontrar um ponto no elemento de volume
dV. Agora se considerarmos a probabilidade de encontrarmos um ponto no volume
dV, e ao mesmo tempo no volume dVs, sendo esses volumes separados por uma

distancia r19, devemos introduzir a quantidade £(r12), de maneira que [20]

APy = p*dVidVa [1 + £(r12)] - (4.10)
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A fungao de correlagao £(r12) descreve o excesso de probabilidade de achar pontos
separados a distancia rijs comparado a distribui¢ao aleatéria. Se £(r12) > 0, vamos
ter uma aglomeracao de pontos e se £(r12) < 0, os pontos vao estar mais espagados.

A funcao de correlagao também pode ser escrita em termos das médias espaciais

do produto dos contrastes de densidades, §(r;) = dp(r1)/p, em diferentes pontos:

§(M2) = (0(11)0(72)) , (4.11)
onde (6(7)) = 0.

Para uma amostra estatisticamente homogénea, podemos escrever a equacao

acima como sendo

(F) = (6(D)5(T + 7)) = % / 5(2)5(F + F)dV,. (4.12)

Uma maneira de se obter a funcao de correlagao é utilizando o estimador proposto
por Landy e Szalay [56], que combina a contagem de pares no catalogo real no

catalogo aleatério, dado por

DD(z) —2DR(z) + RR(x)
RR(z) ’

§(x) = (4.13)

onde DD(z), DR(x) e RR(x) sado a contagem de pares separados pela distancia z
entre os catalogos real-real, real-aleatorio e aleatorio-aleatdrio, respectivamente.
Eisenstein em 2005 [57] detectou pela primeira vez a escala acustica através da
funcao de correlagao, utilizando 46.748 galaxias mapeadas pelo Sloan Digital Sky
Survey (SDSS). A escala acistica foi obtida através da posigao do pico em torno de

105 Mpc/h na funcao de correlagao, como podemos ver na figura .

4.2.2 Espectro de Poténcia

Na secao 3.2, vimos que a evolucao das perturbagoes podem ser descritas pela
superposicao de ondas planas com respectivos vetores de onda k que evoluem inde-
pendentemente.

O espectro de poténcia de uma quantidade perturbativa §(Z) é definido como
sendo [55]:

P(k) = |0x, (4.14)

onde J, ¢ a transformada de Fourier de 6(%)
O = / Bad(T)e 7. (4.15)
Com isso, podemos escrever o espectro de poténcia da forma
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Figura 4.2: Funcao de correlacao obtida pelo SDSS. As diferentes curvas corres-
pondem aos modelos com €2,,h* = 0,12 (verde); 0,13 (vermelho); 0,14 (azul). A
curva rosa corresponde ao modelo considerando somente matéria escura com €,,h>
=0, 105. Fonte: [57]

P(t) = [ S@3(@e Py, (4.16)
Se usarmos a defini¢ao da fungao de correlagao (4.12)), encontraremos o espectro

de potencia:
P(t) = [ ¢ i (4.17)

como sendo a transformada de Fourier da funcao de correlagao de dois pontos.

4.3 Observacoes

Considerando a figura [4.3] podemos determinar as dimensoes de objetos em
termos do tamanho angular 6 e sua extensao radial em termos do redshift Az.
Essas duas quantidades dependem do tamanho comével da fonte, L, referente ao
segmento AB, e L, que corresponde ao segmento CD [58].

Entao, o tamanho angular do objeto pode ser obtido usando a definicao de
distancia de diametro angular ([2.36])

Ly = (14 2)Da(2)A0. (4.18)

Ja o comprimento radial é determinado a partir da lei de Hubble ([2.7))
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Figura 4.3: Casca esférica no espago de redshift. Fonte: [59]

(4.19)

Se o objeto descrito for a casca de barions impressa no Universo, teremos que:

Li=ry, Lj=ry, (4.20)

e se a casca for esfericamente simétrica, vy = 7,1 = r,. Entao podemos definir [60]:

Ts = (1+Z)DA(Z)AQBA0, (421)
o 12

As equacoes e correspondem aos modos puramente transversal (ou
angular) e longitudinal (ou radial) da escala actstica, respectivamente. Porém, para
a determinacao do sinal puramente angular sao necessarias medidas de redshift muito
precisas. Ja para a determinagao do sinal puramente radial é necessario assumir um
modelo comoldgico, devido a sua dependéncia do parametro de Hubble. Por esse
motivo, podemos definir uma distancia esférica média Dy, chamada de escala de

dilata¢ao, combinando a escala actstica comével nas duas componentes [57]

As 113
2 ¢ Z} (4.23)

Dy = |(1+2)’D
A equacao acima corresponde ao sinal acustico calibrado, o qual precisa de ou-
tras observacoes para conhecer o comprimento fisico do horizonte actstico rs(2grag)-

Por esse motivo, é comum as medidas de OABs serem dadas em termos da razao
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Dy /rs(24rag)- Na tabela mostramos as medi¢oes de OABs disponiveis na litera-
tura. Temos que o parametro d, representa a razao Dy /rs(Zdrag), 0 Parametro rq se
refere a 74(24rqq € Dy correponde a distancia de diametro angular comével.

Para determinarmos 74(24,qg) & partir da razao Dy /7s(24rq9) € Necessdrio assumir
um modelo fiducial, que normalmente é o modelo ACDM. O modelo fiducial assume
diferentes valores para os parametros cosmoldgicos e consequentemente o valor de
7s(Zdarag serd diferente em cada caso [67]. Entao, para contabilizar a depedéncia do
modelo fiducial, utiliza-se o parametro a expresso por [6§]

o= éjf‘;#’ (4.24)
v (2)
onde « pode ser definido como um parametro para ajustar o pico acustico dos dados
do espectro de poténcia em relagdo ao modelo fiducial utilizado. Na figura[4.4] estao
representados os valores de a para os resultados da escala actstica mais recentes.

Recentemente, um grupo de pesquisadores [71] testaram a dependéncia das medi-
das de OABs em relacao ao modelo fiducial. Eles investigaram os erros sistematicos
que aparecem ao assumir uma cosmologia fiducial para uma reconstrucao e quando
extraimos a escala da OABs através do ajuste do modelo. O resultado obtido foi
que os desvios nao sao significativos para os parametros cosmologicos, exceto para

a familia de neutrinos.
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Levantamento | zes¢ Parametro Amostra de redshift rg;id [Mpc] | Ref.
6dFGS 0.106 d;T=10,3386 =+ 0,0150 0,00 < z < 0,24 - [61]
WiggleZ | 0,440 .= (1716 £ 83) /r]" 0,20 < z < 1,00 148,60 | [62]
WiggleZ 0,600 d. = (2221 £ 101) /r}" 0,20 < z < 1,00 148,60 | [62]
WiggleZ | 0,730 d. = (2516 & 86) /r)" 0,20 < z < 1,00 148,60 | [62]
SDSS-MGS | 0,150 d, = (664 + 25)/r}" 0,00 < z < 0,20 148,69 | [63]
fid
BOSS-DRI2 | 0,380 | Dy = (1512,39 +24,99) | 0,20 <z <0,75 147,78 | [64]
BOSS-DR12 | 0,380 | Dy /rg = (81,21 £2,37)/ri | 0,20 < 2 < 0,75 147,78 | [64]
fid
BOSS-DR12 | 0,510 | D= = (1975,22+30,10) | 0,20 < z < 0,75 147,78 | [64]
BOSS-DR12 | 0,510 | Dy /rq = (90,90 £ 2,33) /75 | 0,20 < 2 < 0,75 147,78 | [64]
fid
BOSS-DRI12 | 0,610 | Dy~ = (2306,68 +37,08) | 0,20 <z <0,75 147,78 | [64]
BOSS-DR12 | 0,610 | Dy /rq = (98,96 £ 2,50) /75 | 0,20 < 2 < 0,75 147,78 | [64]
BOSS-Lya | 2,400 Dy /ra = 36,60 £ 1,20 2,00 < z < 3,50 147,33 | [69]
BOSS-Lya | 2,400 Dy/ra = 8,944 0,22 2,00 < z < 3,50 147,33 | [67]
eBOSS 1,520 d, = 26,47 + 1,23 0,80 < z < 2,20 1478,78 | [66]
Tabela 4.1: Medidas de OABs disponiveis na literatura.
L10F spss macs WiggleZ .
,—% 1.05 |- -
El 1.00 .= I
= o L
:% 005 | BOSS LOWZ BOSS CMASS ]
S 6DFGS
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z

Figura 4.4: Relacao de distancia da escala actstica Dy (2)/7s(24rqg) €m comparagao
com o modelo fiducial ACDM dado pelo Planck. Os pontos sao: a estrela verde
6dFGS [61]; o quadrado SDSS MGS [63]; o triangulo e o circulo vermelhos BOSS
[69]; e o circulo azul WiggleZ [62]. Fonte: [70]
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Capitulo 5

Escala Acustica em Baixos
Redshifts

Como vimos na segao [4.1] a fisica das OABs deixou uma escala caracteristica na
distribuicao de galaxias, o horizonte de actstico, que é a maxima distancia percorrida
pela onda acustica. Por ter ficado impressa no Universo, a escala actustica pode ser
usada como uma régua padrao. Portanto, quando combinada com os dados obtidos
da RCF, podemos utilizd-la para estimar os parametros comoslégicos [3HT].

Alguns trabalhos teéricos e numéricos [54] [72] [73] mostraram que hd uma dife-
renca de cerca de 0,6% entre a escala acustica inferida a partir dos dados da RCF
e dados em baixos redshifts, devido ao crescimento nao linear das estruturas e a
evolugao das perturbagoes apds a época da dragagem. Contudo, um problema que
deve ser considerado é o fato do valor inferido do horizonte de acustico rs(zq) ter
sido obtido a partir dos dados da RCF, que assume o modelo ACDM. J& as medidas
em baixos redshifts sao independentes de modelos, servindo assim para comparar
com os resutados da RCF.

Neste capitulo, discutiremos sobre a determinacao do r,; a partir de dados em
baixo redshift sem assumir nenhuma cosmologia. Além disso, apresentaremos o
estudo principal deste trabalho de dissertacao, que consiste na inferéncia da escala
acustica em baixo redshift independente de modelo cosmolégico, onde utilizamos

observagoes de supernovas do tipo Ia e medidas de OABs angular.

5.1 Escala Acustica Independente de Modelo

Como vimos no capitulo anterior, o horizonte de som (4.4) é degenerado com o
parametro de Hubble, ou seja, s tem uma dependéncia de H(z). Entao, para deter-
minarmos o comprimento actustico precisariamos assumir uma cosmologia, podendo

interferir no resultado final obtido. Desse modo, é importante a obtencao direta da
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escala actstica sem assumir um modelo cosmolégico.

A saida para se calcular a escala actstica sem adotar um modelo especifico é a
partir da medi¢cao do modo angular em um redshift efetivo, visto que esse nao
depende de distancias cosmolégicas. Contudo, o grande problema estd no fato que,
para se fazer esse tipo de medicao, é necessario um levantamento suficientemente
grande em volume para separar os modos angular e transversal do comprimento
acustico. Entao, com a divulgacao dos conjuntos de dados fornecidos pelos levan-
tamentos Sloan Digital Sky Survey (SDSS) e 2-degree Field Galazy Redshift Survey
(2dF) foi possivel obter uma assinatura actstica robusta através do mapa de galaxias
[57, [74H76].

Uma maneira de se fazer a separacao dos modos é analisando o pico actstico
através da fungao de correlagao angular, usando o estimador proposto por por Landy

e Szalay [50] que vimos no capitulo anterior (4.2)), dado pela relagao

DD(8) — 2DR(0) + RR(6)
RR(0) ’

onde o valor de 6 corresponde a separagao angular. Desta forma pode-se calcular a

w(f) = (5.1)

separagao angular 6 entre os pares independete de modelo, fixando apenas o redshift.

Para cada intervalo de redshift, se constréi uma casca esférica, que nao pode
ser muito estreita, para conter um certo nimero significativo de galaxias e que, ao
mesmo tempo, seja estreita o suficiente para evitar a contribuigao do sinal acustico
radial [77], como representado na figura . Basicamente, verifica-se se ha algum
excesso de probabilidade de encontrar pares de galaxias separados por uma escala
angular #. O sinal transversal da escala acustica se manifesta como um pequeno

pico correspondente a escala angular 6.

Figura 5.1: Figura ilustrativa dos modos da escala actstica numa casca de redshift.
Fonte: [52]

Atualmente o melhor valor inferido para o horizonte de som foi 74(z4) =
147,094+0, 26 Mpc para o redshift da dragagem z; ~ 1060 dado pelo satélite Planck

[8]. O rs(zq) foi determinado a partir da temperatura da RCF, assumindo algu-
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mas premissas do Universo primordial, como uma dependéncia das densidades de

matéria, barions e radiacao. Podemos determinar o horizonte de som, reescrevendo
o parametro de Hubble da equacgao a partir da equagao m [51],

1 Rrec Rrec Re
1 2 l<\/+ + /Rree + q>, 52)

o \/QmHg \/326(1R@q ! 1 + V Req

onde se assume a energia escura para o redshift z ~ 10® como sendo desprezivel
e o parametro z., corresponde ao redshift da época do equilibrio entre matéria e
radiacao. Os indices rec e eq se referem as eras da recombinacao e do equilibrio,
respectivamente.

O satélite Planck assume o modelo ACDM com um espectro de poténcia como
uma lei de poténcia. Os trés primeiros picos da RCF determinam o valor de z,.

Além disso, w,, é obtido a partir da expressao:

Wm

14 2z = (5.3)

Wrad ’
onde a densidade de radiacao é calibrado em fungao da densidade de fétons w, e do

nimero de espécies de neutrinos Ny [10]

7 4 4/3
1+ g (ﬁ) Neff] . (54)

A inferéncia do valor de r¢(z4) a partir do dados da RCF assume algumas pre-

Wrad = Wy

missas para a fisica do Universo z > 1000, incluindo [10]:

1. TRG padrao,
2. Componentes da radiagao padrao (fétons mais trés familias de neutrinos),

3. Historia de recombinagao padrao, incluindo uma variacao insignificante nas

constantes fundamentais,
4. Energia escura primordial desprezivel,
5. Contribuigao insignificante das flutuacoes de isocurvatura,
6. O espectro de poténcia primordial é uma funcao poténcia,

7. Densidades da matéria e escala de radiacao como poténcias padrao do fator

de escala; por exemplo, particulas despreziveis de decomposicao tardia em
2 < 109,

Qualquer erro nas premissas acima ira afetar diretamente o valor do r, deduzido

pela RCF. Possiveis violagoes das componentes de radiagao (item ¢ discutido
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por Eisenstein & White [78] e da energia escura por Linder & Robbers (2008) [79].
Zunckel et al (2011) [80] estudou os efeitos de flutuagoes da isocurvatura.

Sendo assim, se determinarmos o r, a baixo redshift sem utilizarmos modelo
cosmolégico, podemos comparar com o valor do 4 na época da RCF. Caso esses
valores nao sejam compativeis, isto pode ser evidéncia de uma nova fisica no Universo

primordial.

5.2 Analise Estatistica

No que segue, apresentaremos a analise estatistica feita nesse trabalho de mes-
trado junto com os resultados encontrados. Como j4 foi mencionado, nosso objetivo
é estimar o valor da escala actustica em baixo redshift sem fazer uso de modelo
cosmolégico. E como vimos, o modo puramente transversal do r, (4.21) é pouco
dependente de cosmologia. Entao, sabendo o angulo de abertura e a distancia de
diametro angular, podemos determinar a escala actstica. Para isso fizemos uso de
um método que conecta medidas de supernova do tipo Ia com dados de OABs, sendo
esse método abordado em outros trabalhos por Sutherland [10] e por Camarena &
Marra [14].

5.2.1 Nova Parametrizacao

Como vimos na segao sobre distancias astronomicas , as definigoes de
distancias na cosmologia nao coincidem, exceto quando z = 0. Contudo, pode-
mos relacionar a distancia de luminosidade com a distancia de diametro angular a
partir da relacao de dualidade de distancias (RDD), dada por [32]

Dp(2) = (14 2)°Da(2), (5.5)

sendo que para ser valida os fétons precisam se conservar e a gravidade ser descrita
a partir de uma teoria métrica.

Com o intuito de calibrarmos os dados de supernovas com os de OABs sem
fazer uso de modelo, exploramos a DDR como um método para construir distancias.
Propostas nessa mesma linha aqui aplicada foram apresentadas em outros trabalhos,
Sutherland [10] e Camarena & Marra [14], onde é possivel calcular a distancia de
luminosidade a partir de dados de supernovas do tipo la e relacionar com as medidas

de OABs angular, utilizando a relacao:

~ OpaoDr(2)
s = —F— )
(1+2)

onde substituimos a distancia de diametro angular na equacgao da escala acustica

(5.6)
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angular (4.21), usando a RDD ([2.37)).

5.2.2 Caculo da Escala Acustica

Na subsecao anterior, vimos que podemos relacionar os dados de supernova do
tipo Ia com as medidas de OABs angular a partir da calibragao da distancia de
luminosidade com a distancia de diametro angular utilizando a DDR. Assim, para
determinarmos a escala acustica vamos calcular a D;, e relacionar com as medidas
de OABs angular.

Na tabela temos 12 angulos de separacao g o em diferentes intervalos de
redshift. Esses angulos foram obtidos de maneira independente a partir da fungao

de correlagao angular, dado pela equagao [5.1]

Intervalos de redshift | z | Opao(2)[°] | opao | Referéncia
[0,440-0,460] 045 | 477 | 017 B
[0,465-0,475] 047 | 502 | 025 | [
[0,480-0,500] 049 | 409 | 021 B
[0,505-0,515) 051 | 481 0,17 B
[0,525-0,535) 053 | 429 | 0,30 B
[0,545-0,555] 055 | 425 | 0,25 B3
[0,565-0,575] 057 | 459 | 0,36 2
[0,585-0,595] 059 | 439 | 0,33 2
[0,605-0,615] 0,61 3,85 0,31 [82]
[0,625-0,635] 0,63 | 300 | 043 2]
[0,640-0,660] 0,656 | 355 | 0,16 2]
[2,200-2,250] 2225 | 177 | 031 53]

Tabela 5.1: Medidas de OABs da separacao angular de pares de galaxias.

Para calcularmos a distancia de luminosidade, podemos usar a relagao [18]:

DL(Z)

25 5.7
e 2, (5.7)

u:5log{

onde o médulo de distancia p é dado por

u:mB—MB, (58)

sendo mp é a magnitude aparente das supernovas e Mg a magnitude absoluta delas.

Como ja mencionamos no capitulo 2, as supernovas do tipo la sao velas padro-
nizaveis [28], isso significa que apds o processo de padronizagao, é esperado que
a magnitude absoluta das supernovas seja constante em qualquer redshift, sendo
a magnitude absoluta calibrada em termos da constante de Hubble Hy,. Como

queremos calcular o r, de maneira independente de modelo, calibramos a Mpg em
termos da constante de Hubble obtida por Riess (2019) HyHOF5 = 74.03 +1.42 km
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s~ ' Mpc™! [16], visto que foi determinado sem modelo utilizando cefeidas na Grande
Nuvem de Magalhaes.
Para isso, vamos substituir a distancia de luminosidade dada pela equagao

na equacao obtendo assim a expressao:

Mp =5log [cHy'] + f, (5.9)

sendo f um termo constante.
Sabendo que a magnitude absoluta considerando o modelo ACDM vale
MACPM = 1925 mag, que foi calibrada utilizando HRPM = 73,3 4+ 1,8

Kms~'Mpc~!, encontramos

Mp = —19,23 40,01 mag. (5.10)

Agora que ja determinamos a magnitude absoluta, podemos calcular a distancia
de luminosidade. Para isso utilizamos o catdlogo de SNIa do Pantheon [84], que
fornece medidas de redshift, magnitude aparente e a incerteza associada a magnitude
aparente o,,, para cada supernova. Contudo, antes do célculo do Dy, precisamos
selecionar as supernovas que iremos utilizar. Como queremos combinar a distancia
de luminosidade com as medidas de OABs angular, precisamos considerar as Dy, nos
mesmos intervalos de redshift dos dngulos de separagao apresentados na tabela [5.1]
Nos intervalos [0, 565 — 0,575] e [2,200 — 2,250] ndo hé supernovas no catalogo do
Pantheon, entao excluimos esses pontos da analise.

Para calcularmos as Dy, para as SNla, reescrevemos a expressao em termos

da distancia de luminosidade

D;, = 10[ms+19:23)=25]/5 (5.11)

Com isso, em cada intervalo de redshift temos uma média de cinco Dy. Logo, com
o objetivo de encontrar Dy no redshift efetivo referente aos angulos de separagao,
calculamos a média aritmética das distancias de luminosidade para cada intervalo
(tabela :

Para estimarmos a incerteza associada as médias de distancia de luminosidade,
tivemos que fazer propagagoes de erros [85], visto que nas médias de distancia lu-
minosidade temos duas fontes de erros. A primeira fonte de erro esta relacionada a
magnitude aparente das supernovas, pois Dy, é uma fun¢ao de mpg. Podemos calcu-
lar a incerteza da distancia de luminosidade devido a magnitude aparente a partir

da relagao:

In(10)
)

Op; = DLO'mB. (512)

48



Ja a segunda fonte de erro esta relacionada com a média de distancia luminosi-
dade calculada em cada intervalo. Entao precisamos considerar o desvio padrao o
de cada média.

Associando entdo essas duas fontes de erros, a incerteza para cada média Dy,

sera dada por:

3% =0%+ 6% (5.13)
n  z Dy (Mpc) X (Mpc)
10 045 232139 22482
7 047 262501 299,30
6 049  2600,92 209,75
9 0,551 2773,40 243,68
4 0,53  2717,56 199,34
5 0,55  2980,09 284,34
3 0,59  3329,01 282,68
5 0,61  3578,12 325,00
6 0,63 3371,13 338,10
4 0,65 3681,43 303,04

Tabela 5.2: Média das distancias de luminosidade.

Na tabela[5.2] temos os resultados das médias de distancia de luminosidade que
calculamos nos diferentes intervalos de redshift, sendo n o nimero de supernovas
em cada intervalo. Com esses resultados, podemos calcular a escala actustica substi-
tuindo os Dy, e os angulos de separacio na expressao , lembrando que é necessario
converter os angulos de graus para radiano. Encontramos assim um total de 10 va-
lores para a escala acustica nos redshifts efetivos. Ja para a incerteza associada a
essas médias da escala actustica, propagamos o erro da distancia de luminosidade e

do fp 40 utilizando a relacao

ars \’ ) ars \° )
o, = oD, Y24 I OB A0 (5.14)

No final, obtivemos um valor médio para a escala acustica num redhisft médio.

Para isso, calculamos a média aritmética dos dez valores de r; que encontramos e
a média dos redshifts efetivos da tabela Quanto a incerteza associada a essa

estimativa, calculamos a média quadratica das incertezas de o,._, utilizando a relagao

(5.15)
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5.2.3 Resultados e Discussoes

Os resultados encontrados para a escala acustica usando o método da RDD
descrito anteriormente, dada pela equagao [5.6, sao apresentados na tabela [5.3| e
ilustrados na figura junto com a incerteza associada a cada medida, sendo 74
o valor da escala acustica a partir de dados em baixos redshifts que estimamos.
Note que as incertezas apresentaram um valor elevado. Isso ocorre devido a contri-
buicao do desvio padrao, considerado ao calcular a incerteza associada a distancia

de luminosidade.

zZ  rq(Mpc) o, (Mpc)
0.45 13337 13,76
0.47 156,35 19,45

049 151,81 13,81
0,51 154,26 14,61
0,53 133,02 13,48
0,55 142,61 15,99
0,59 160,49 18,20
0,61 149,53 18,01
0,63 141,14 21,01
0,65 13821 12,97

Tabela 5.3: Escala acustica estimada por dados em diferentes redshifts.

Escala Acustica
:

180 |+ Nossos dados | |

160f
o)
Q.
Z
-
140}
120}
0.45 0.5 0.55 0.6 0.65

z

Figura 5.2: Resultados encontrados para a escala acustica a partir de dados em
baixos redshift. As barras de erros correspondem aos valores das incertezas encon-
tradas.

Ao calcularmos a média artimética dos valores da escala actstica da tabela |5.3]
encontramos como resultado uma escala acustica 7, = 146,08 £+ 16,03 Mpc no

Universo local com um redshift médio igual a z = 0, 54.
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Com isso, apos determinarmos o valor para a escala actustica no Universo local,
podemos compara-la com o resultado inferido pelo Planck na era da RCF, avaliado
assim a tensao entre os dois valores. Para isso vamos testar a compatibilidade entre

as duas medias usando a expressao

’Fd — T (Zdrag) I
ag

T =

: (5.16)

onde

o= \/53d + 02(24rag)- (5.17)

Apés testarmos a compatibilidade, encontramos como resultado uma diferenca
menor que 0,060 entre o valor que estimamos para a escala actistica a partir de dados
em baixos redshifts e o valor do horizonte sonoro inferido pela Colaboracao Planck
2018. Assim, nao encontramos evidéncias de que as premissas mostradas na secao
anterior, apresentadas no trabalho de Sutherland [10], foram violadas. Um aspecto
que precisamos ressaltar é que a compatibilidade entre as duas medidas pode estar
relacionada a grande incerteza associada ao valor do r; da nossa estimativa. Essa
incerteza pode ser reduzida com novos conjuntos de dados provenientes da proxima
geracao de levantamentos astronomicos como, por exemplo, o Javalambre Physics
of the Accelerating Universe Astrophysical Survey (JPAS) [86].
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Capitulo 6
Conclusoes

As oscilagoes acusticas barionicas estao relacionadas as perturbagoes no fluido
foton-barion durante o Universo primordial. A competicao entre a pressao de ra-
diacao dos fotons e a forca gravitacional exercida pelos pocos de matéria escura
levou o fluido a oscilar como uma onda actstica. Quando os fétons desacoplam, o
fluido perde o gerador das perturbacoes e as oscilagoes congelam, deixando assim
uma escala caracteristica chamada de horizonte acustico. Essa escala esta relaci-
onada a maxima distancia percorrida pela onda acustica. Por estar impresso no
na distribuicao de galaxias do Universo, é considerada a régua padrao mais bem
conhecida [10]. Além disso, quando combinado com valores da RCF, esta pode ser
utilizada para estimar parametros cosmologicos.

Esse trabalho de dissertacao teve como objetivo a determinacao da escala
acustica em baixos redshifts independente de modelo cosmolégico, onde se espera
uma diferenca de ~ 0,6% para o valor do horizonte actstico determinado na era da
RCF, devido ao crescimento nao linear das estruturas. O valor de 74(z4) inferido
em z > 1000 é calibrado assumindo modelo cosmolégico, ACDM, tornando essa es-
timativa valida apenas no contexto dessa cosmologia. Por esse motivo, é de grande
interesse a comparacao do valor da escala acistica em baixos redshifts independente
de modelo cosmolégico com o valor do horizonte acustico determinado na era da
RCF. A compatibilidade entre os dois valores é um importante teste para a fisica
assumida no Universo primordial.

Para o cédlculo da escala acustica, utilizamos medidas do modo angular, que
relaciona o ry com o angulo de abertura e a distancia de diametro angular. Esse
novo método consiste na comparacao direta entre a distancia de lumionosidade com
a distancia de diametro angular utilizando a relacao de dualidade césmica, que é
valida se os fétons se conservam e se a métrica é descrita por uma geometria. Com
esse método, fomos capazes de combinar dados de supernova com medidas de OABs.

Primeiro calibramos a magnitude absoluta das supernovas, visto que essa é de-

generada com a constante de Hubble. Posteriormente, utilizamos o H57OFS
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74.03 £1.42 Kms~'Mpc™! [16], que foi obtido independente de modelo cosmolégico,
e encontramos o valor Mg = —19,23 + 0,01 mag.

Utilizando o catdlogo do Pantheon [84], determinamos a distancia luminosidade,
utilizando a magnitiude aparente que encontramos. Binamos Dy em 10 bins com
intervalos de redshft iguais aos dos angulo das OABs. Com o método citado, encon-
tramos Dy, e relacionamos com os dados de OABs angular, obtendo dez pontos de
r, em diferentes redshifts.

Como resultado, estimamos um valor médio para a escala acistica a partir de
dados em baixos redshifts, ou seja, 7y = 146,08 £ 16,03 Mpc em z = 0, 54, enquanto
que o valor do horizonte de som do Planck (2018) [8] vale 75(z4) = 147,09 £ 0,23
Mpc para z4 =~ 1060. Testando a compatibilidade entre os valores, encontramos uma
diferenca menor que 0,060. Com isso, ao compararmos o r, estimado no Universo
local com o valor inferido no Universo primordial, verificamos que esse nao sofre
alteracoes.

Finalmente, é importante mencionar que essa compatibilidade entre os valores
também pode estar associada a grande incerteza relacionada a escala actustica es-
timada. Uma forma de diminuir esse erro serd com os novos conjuntos de dados
mais precisos das novas geragoes de levantamentos, como Javalambre Physics of the
Accelerating Universe Astrophysical Survey (JPAS) [86], Dark Energy Spectroscopic
Instrument (DESI) [87] e Fuclid [8§].
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