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Resumo

Devido ao grande nimero de evidéncias observacionais apontando que o Universo encontra-se
atualmente em uma fase de expansdo acelerada de modo que, de acordo com as observacoes, €
governado por uma componente exdtica a qual chamamos de energia escura, varias propostas
vem sendo elaboradas a fim de explica-la e determinar a sua natureza. Ao investigar esta com-
ponente via determinacdes de idades de objetos em altos redshifts, percebemos que nao é pos-
sivel, com os dados atuais, restringir satisfatoriamente a sua equagao de estado (w), em especial
quando assumimos uma dependéncia temporal para ela. Sendo assim, para explorar de maneira
geral o teste da idade-z, hd a necessidade de estudar os vinculos observacionais sobre a en-
ergia escura a partir de dados futuros, o que faremos de duas maneiras: Um método analitico
baseado em propagacdo de erros, visando determinar como as incertezas observacionais dos da-
dos de idade de galdxias refletem-se no poder de restricao sobre esta componente, e um segundo
método que consiste em produzir amostras simuladas de dados de idade de galdxias via simu-
lacdes de Método de Monte Carlo, cujas realiza¢des baseiam-se em um modelo fiducial ACDM
plano e encontram-se consistentes com as previsoes dos dados a serem obtidos pelas proximas
geracdes de levantamentos cosmoldgicos. Para este ultimo método, adotamos os formalismos
da Matriz de Informacao de Fisher e da Figura de Mérito para analisar os vinculos cosmoldgi-
cos impostos por nossas amostras, valendo-nos ainda de medidas observacionais de Oscilagdes
Acusticas Barionicas (OAB) e das observacdes mais recentes de Supernovas do tipo Ia (SNe
Ia) para fins de comparacdo com o status atual destes vinculos. Nossos resultados indicam que
os dados futuros de idade serdo capazes de impor restrigdes significantes sobre estes modelos
w(z)CDM, porém, ndo permitem ainda determinar se a energia escura realmente apresenta uma

dependéncia temporal.

Palavras chaves: Cosmologia; energia escura; pardmetros cosmoldgicos; estrutura de grande

escala
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Abstract

Due to a large number of observational evidence showing us that the Universe is undergoing
a phase of accelerating expansion, many proposals have been made in order to explain this
phenomenon assuming an exotic component named dark energy. When investigating this dark
energy component with high-redshift age determinations, we realize that is not possible, with
the current data, to constrain its equation of state parameter, specially when we assume a tem-
poral dependence for it. Thus, in order to fully explore the age-z test, it is necessary to study
its observational constraints on dark energy with data from future surveys, which is done here
in different two ways: an analytical method based on error propagation, aiming at determining
how the experimental uncertainties reflect at the constraining power on the physical properties
of this component, and a second method that consists of producing simulated samples of age
of galaxies via Monte Carlo Method, whose realizations are based on a spatially flat LCDM
scenarios as a fiducial model. For this last method, we adopt the Fisher Information Matrix and
Figure of Merit formalisms to analyze the cosmological constraints imposed by our samples,
using observational measurements of Baryonic Acoustic Oscillations (BAO) and the latest Type
Ia Supernovae (SNe Ia) dataset for complementary analyses. Our results indicate that the future
age data can impose significant constraints on these w(z)CDM models, nevertheless, they will

not able to determine if the dark energy has a temporal dependence.

Keywords: Cosmology; dark energy; cosmological parameters; large scale structure;
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1 Introducao

A intrinseca curiosidade do homem impulsionou os primeiros passos das Cié€ncias naturais, da
Matemitica e da Filosofia, tendo como intuito explicar, quantificar e prever os fendmenos que
ocorrem na natureza, de modo a nos tornarmos mais cientes do que acontece a nossa volta. O
nascimento da Cosmologia relativistica deu-se apenas no comeco do século passado, funda-
mentada na Teoria da Relatividade Geral (TRG) a qual foi desenvolvida, majoritariamente, por
Albert Einstein, baseada na ideia de que a geometria do espagco-tempo € determinada pela dis-
tribui¢do de matéria e energia [1]. Desde entdo, a TRG foi submetida a vérios testes (ver [2] e
as referéncias 14 citadas) e saiu-se bem sucedida, mostrando-se mais precisa do que a dindmica

newtoniana quanto as suas previsoes, o que a levou ao status de teoria de gravitacdo padrao.

Em 1917, Einstein propés um modelo cosmoldgico lancando mao da TRG [3], consistindo
em um Universo homogéneo, isotrdpico e estatico. Contudo, a atracdo gravitacional exercida
pela matéria ocasiona uma contragdo cosmoldgica indefinida. Para conter este efeito, Einstein
introduziu ad hoc o chamado termo cosmoldgico, simbolizado pela letra grega A, de modo
que um Universo com esta configuracdo seria instdvel, além de exigir um ajuste muito fino nas
propriedades de A para contrabalancar a acdo gravitacional de toda a matéria, logo, tratando-se
de um objeto pouco verossimil de existir na natureza. No mesmo ano, W. de Sitter resolveu as
equagdes de campo contendo este termo cosmoldgico para um Universo vazio, cujo resultado
apontou um Universo em expansdo [4]. Entre 1922 e 1924, A. Friedmann encontrou uma
solucdo capaz de combinar ambos os modelos de Einsten e de Sitter [5], mostrando que é
possivel um Universo expandir-se sem a presenca de A. Porém, somente em 1929, através de E.
Hubble, que obtivemos dados observacionais que evidenciaram um Universo em expansao [6]
e ndo estatico, como Einstein pensava. Com isto, este termo foi temporariamente abandonado e

varios modelos cosmoldgicos foram elaborados ja levando em conta este conceito de expansao.

Por este mesmo conceito, podemos imaginar que, se o Universo encontra-se em expansao
hoje, ele evoluiu entdo de um estdgio onde ele encontrava-se mais denso e mais quente no pas-
sado. Se retrocedermos cada vez mais no tempo, chegaremos portanto a um momento em que

todo o Universo encontrava-se num ponto muito proximo de uma singularidade, com densidade



e temperatura infinitas. Esta expansao do Universo e seu subsequente esfriamento a partir desta
quase singularidade primordial caracteriza a Teoria do Big Bang. Tal teoria €, atualmente, a
mais aceita pela comunidade cientifica para explicar a origem do Universo devido a boa con-
cordancia entre as suas previsdes e as evidéncias observacionais obtidas até o momento, tendo
como maiores exemplos a sintese primordial dos elementos leves, conhecida como Nucleossin-
tese Primordial [7, 8, 9], e a Radiacdo Cdsmica de Fundo [10]. Estas evidéncias, em conjunto
do Universo em expansdo, constituem os chamados pilares do modelo cosmolégico padrio.

Andlises estatisticas realizadas a partir das mais recentes observagdes indicam que 5% do
Universo € constituido de matéria baridnica nao-relativistica, aproximadamente, onde uma
grande fracdo da mesma encontra-se na forma de hidrogénio em estrelas e no meio interestelar.
Ja 23% do Universo € constituido por um tipo de matéria de origem ndo barionica e fracamente
interagente, a qual denominamos matéria escura fria (em inglés: cold dark matter, CDM) e,
por fim, os 70% remanescentes correspondem a denominada energia escura [11], que trata-se
de uma forma hipotética de energia que possui pressao negativa e preenche homogeneamente
o Universo a qual atribuimos a aceleracdo césmica, detectada pioneiramente por Adam Riess e
Saul Perlmutter e colaboradores [12, 13].

Do ponto de vista observacional, a candidata mais atraente para esta dltima componente € a
Constante Cosmoldgica A, a mesma componente introduzida por Einstein em seu modelo cos-
moldgico original. No entanto, o valor da Constante Cosmoldgica obtido observacionalmente
apresenta de uma discrepancia de até 120 ordens de grandeza com o valor estimado pela Teoria
Quantica de Campos, um resultado desconcertante que impulsionou a comunidade cientifica a
desenvolver formulacdes alternativas a esta componente visando aliviar esta questdo. Tais al-
ternativas abrangem desde modelos mais simples, caracterizados por uma equagdo de estado da
energia escura constante, até modificacdes da gravidade tais quais teorias de f(R) [14, 15, 16, 17,
18, 19], e modelos de branas [20, 21, 22, 23]. Modelos que consideram interacdo entre matéria
e energia escura [24, 25, 26, 27] ou decaimento do vacuo [28, 29] também vem sendo propos-
tos como alternativa a Constante Cosmoldgica (para revisdes abrangentes sobre as principais
propostas para explicar a energia escura na literatura, ver [30, 31]), o que permite estabelecer
um elo com a Fisica de Particulas e fornecer, assim, uma descricdo mais fundamental para ela.
Contudo, campos escalares da Fisica de Particulas possuem aplicagdes bastante limitadas na
Cosmologia, tornando dificil emprega-los para este propdsito.

Em suma, todas as propostas realizadas até o0 momento nao fornecem, uma descri¢do mais
completa e fundamental da expansdo acelerada do Universo e nem permitem quebrar a de-
generescéncia em relagdo ao modelo ACDM (i.e., um modelo que considera o Universo consti-
tuido por Constante Cosmoldgica e matéria escura fria). Porém, permitem explorar generaliza-
¢coes deste modelo e investigar, por exemplo, uma possivel dependéncia temporal da equagao
de estado desta componente. Existe ainda a questdo dos dados observacionais, onde reside uma
dificuldade de impormos vinculos restringentes sobre parametros que descrevem os modelos

cosmoldgicos pelo fato das amostras ainda nao possuirem a precisdo necessaria para tal. Por



isto, ha uma grande demanda por levantamentos de dados observacionais e, consequentemente,
de previsdes sobre os vinculos que eles poderdo impor, de modo a real¢ar a imporancia em
realizar simulacdes das amostras esperadas por estes futuros experimentos, com o propoésito de
obter diretrizes sobre o quao bem poderemos estimar o conteido material do Universo.

Sendo assim, este trabalho tem como foco realizar previsdes ds vinculos sobre modelos cos-
moldgicos que assumem uma dependéncia temporal da equacdo de estado da energia escura,
referidos como modelos w(z)CDM, através de dados simulados de idade de galédxias. Utilizamos
ainda amostras observacionais de medidas de oscilagdo acustica baridnica (OAB), visando obter
uma analise complementar dos vinculos impostos através das mesmas. Algo importante a ser
frisado € que, neste trabalho, ndo buscaremos uma descri¢do fundamental da natureza da ener-
gia escura, mas tdo somente seus aspectos fenomenoldgicos. Isto ndo impde um limite sobre
o alcance ou relevancia deste trabalho, uma vez que ndo dispomos de uma teoria capaz de de-
screver satisfatoriamente a natureza desta componente. Assim, andlises que valem-se de dados
observacionais, tais como apresentadas aqui, exercem importancia crucial na Cosmologia atual
no que concerne a busca de informagdes sobre pardmetros cosmoldgicos, ou ainda qual classe
de modelos podem ser descartardas.

Portanto, a dissertacdo encontra-se organizada da seguinte maneira: no Capitulo 1, apre-
sentaremos 0 Modelo Cosmolégico Padrao (MCP). No capitulo 2, discutimos sobre os testes
cosmoldgicos mais utilizados na literatura, assim como os resultados obtidos pelos experimen-
tos mais recentes. O capitulo 3 versa sobre os modelos que desejamos investigar, w(z)CDM,
enquanto o capitulo 4 apresenta as metodologias adotadas para a realizacdo das amostras simu-
ladas e de suas respectivas andlises, assim como os resultados fornecidos. Por fim, o capitulo 5
contem as conclusdes que podemos extrair destes resultados, além de uma andlise das perspec-

tivas de trabalhos futuros.






2 Modelo Cosmologico Padrao

Dada a complexidade que envolve o estudo da Cosmologia, é conveniente lancarmos mao de
hipéteses simplificadoras a fim de realizd-lo. Estas hip6teses baseiam-se na suposi¢do que as
interacdoes dominantes em grande escala no Universo ocorrem via Gravitacdo, logo, descritas
pela Teoria da Relatividade Geral (TRG), assim como o Principio Cosmoldgico (PC) e o Pos-
tulado de Weyl. De acordo com o PC, elaborado por Nicolau Copérnico, o Universo ndo possui
direcdes ou localizagdes privilegiadas, implicando que o Universo é homogéneo e isotrépico
em grandes escalas (~ 100 Mpc). J4 o Postulado de Weyl consiste na ideia de que existe um
substrato que permeia um Universo, tal como um fluido do tipo perfeito, onde os aglomerados
movem-se ao longo dele como se fossem particulas fundamentais [32]. O modelo que decorre
da combina¢do da TRG com estas hipéteses constitui o chamado Modelo Cosmolégico Padrao
(MCP). Neste capitulo versaremos sobre o MCP e suas bases, tanto dos pontos de vista tedricos

quanto observacionais.

2.1 A geometria do espaco-tempo

Devido as condi¢des impostas pelo Postulado de Weyl, caracterizamos por (¢, x!, x%, x*) as co-
ordenadas da geodésica do substrato que permeia o Universo, cujas hipersuperficies espaciais
sdo dadas por t = constante e (x!, x?, x*) variando ao longo das geodésicas de cada particula,
ou seja, tratam-se de coordenadas coméveis. Assim, podemos definir os quadrivetores T+ =
(¢,0,0,0) ao longo da geodésica, bem como R* = (0,dx', dx*,dx%), i.e., os quadrivetores so-
bre a hipersuperficie ¢t = constante, que satisfazem a condi¢@o de ortogonalidade g, T#R* = 0.

Através deles, podemos escrever o elemento de linha da geometria do espaco-tempo tal qual:

ds* = dt* — hjdx'dx’ (2.1)

onde h;; = h;j(t, x', %%, x). Segundo o PC, ndo devem haver direcdes privilegiadas no Universo,
de modo que se tivermos trés objetos dispostos nas coordenadas espaciais de modo a formar um

triangulo, observados num instante ¢ = ¢, espera-se que eles formem um tridngulo semelhante

5



6 2.2. A EXPANSAO DO UNIVERSO

ao original caso observemos estes mesmos objetos num instante #, onde #, > #;. Ou seja, o fator
de ampliacdo do Universo no tempo transcorrido entre #; € t, deve ser independente da posicao

dos objetos no espago. Isto nos permite escrever 4;; tal qual:

hi; = @) - (2.2)

Ainda sob o ponto de vista do PC, temos que a curvatura da secio espacial deve ser constante
em qualquer ponto de modo a nao haver pontos privilegiados no Universo, o que deriva da

condi¢do de homegeneidade. Assim, devemos satisfazer a seguinte condi¢do:

Riji = Kmamji — namjx) » (2.3)

onde R;ji; corresponde ao Tensor de Riemann e K € denominado de fator de curvatura. Como
este elemento de volume espacial € isotrpico, obrigatoriamente € esfericamente simétrico em

torno de qualquer ponto, nos permitindo reescrever o elemento de linha (2.1) como:

ds® = d* — a(O)[ePVdr* + r*dQ?] 2.4)

onde dQ? = d6* + sin’ #d@*. Ao contrair (2.3), obtemos R;; = 2K7;;, cujas componentes nao-

nulas de R;; sdo:

2
R =208, Ryp=e?rdf-1)+1, Ryz=[e?Prof—-1)+1]sin’0. (2.5)
r

Sustituindo cada um destes elementos em R;; = 2K7;;, encontramos 5 = —% In(1-K7?) e, assim,
podemos escrever o elemento de linha da métrica de Friedmann-Robertson-Walker (FRW) de

acordo com:

1
1-Kr?

ds* = dt* — a*(t) dr’* + r*dQ?| . (2.6)

2.2 A expansao do Universo

2.2.1 Lei de Hubble

Durante as duas primeiras décadas do século XX, acreditava-se que o Universo era estético.
Embora houvessem evidéncias observacionais de galdxias apresentando velocidade de recessao
jdem 1912 [33], este pensamento perdurou até 1929, quando Edwin Hubble analisou o espectro
de galdxias espirais cuja distancia a Terra era bem conhecida, verificando que havia uma relacio

entre a velocidade de recessao destas galdxias e sua distancia € dada por:

v=H@)r, (2.7)
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Figura 2.1: Resultado final do levantamento HST para determinacdo de Hy. O melhor ajuste
para estes dados fornece Hy = 72 + 7 km s~! Mpc~'. Figura retirada de [35]

ou seja, que esta velocidade de recessao cresce linearmente proporcional a distancia entre o
observador e os objetos interestelares considerados. A esta equacdo (2.7), damos o nome de
Lei de Hubble, que possui grande relevancia histdrica por se tratar da primeira evidéncia ob-
servacional do Universo em expansdao. Embora ela seja geralmente atribuida ao Hubble, esta
expressao foi pioneiramente derivada por G. Lemaitre em 1927 [34], que apresentou a ideia de
um Universo em expansdo segundo uma lei desta mesma natureza, estimando ainda uma taxa
para a mesma, H(¢), chamada de Parametro de Hubble. A figura (2.1) apresenta dados obti-
dos por um levantamento moderno de varios objetos interestelares com o propodsito de estimar
H, [35].

2.2.2 Desvio para o vermelho cosmaélogico

Consideremos uma observacdo de uma galdxia distante realizada da Terra, localizada em (r, 6, ¢).
O intervalo de tempo que um raio de luz demora para chegar ao observador, em (0, 8, ¢), pode ser
calculado ao considerarmos ds* = 0 e dQ* = 0 em (2.6), pois os fétons seguem uma geodésica

nula e a direcdo angular ndo muda devido . Assim, podemos chegar a seguinte relacao:

dr _  dr
alt) "~ N1-Kr2

Visto que r decresce conforme ¢ aumenta, escolhemos o sinal negativo na equagdo acima. In-

(2.8)

tegrando (2.8) no intervalo de tempo transcorrido entre o instante em que houve a emissao do

foton da galdxia e o instante em que ocorre a sua observagao, obtemos:

f ad f \/1—Kr2 X 9

onde y corresponde a:
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sin”'(VKr)/ VK, se K >0
Y= r. se K=0 (2.10)
sinh ' (VIK[r)/ VIK], se K <O,

Considerando, agora, que a galdxia emite dois fétons sucessivamente, nos instantes 7, e . + At..

Observamos este foton nos instantes z, e ¢, + At,, respectivamente, tal que (2.9) nos da:

to dt fo+Aty dt
f —— = f —. (2.11)
fe a(r) te+ Al a(r)
A equagdo (2.11) pode ser manipulada de modo que:
to+AL te+AL,
o 0 dt e e dt
f — = f —=0. (2.12)
woooa®  Joo a®

Supondo que At. e At, ndo sejam intervalos de tempo grandes o suficiente para que o fator de

escala a(r) sofra uma variacao aprecidvel em sua dimensdo, obtemos portanto:

At, At
at,)  al(t.)

Esta expressao pode ser relacionada com o comprimento de onda do féton no referencial proprio

(2.13)

e no referencial do observador, de maneira a obtermos explicitamente uma relacdo entre o
desvio doppler com o fator de escala, de acordo com:

2—2::11—::1+z:%:$, (2.14)
onde a(t,) = ap = 1, a(t.) € denotado simplesmente por a € z = (4, — A.)/Ae, onde z > 0 indica
desvio Doppler para o vermelho (redshift), enquanto z < O indica desvio Doppler para o azul
(blueshift).

2.3 Radiacao Césmica de Fundo (RCF)

Ao recordarmos que a densidade de energia da radiacdo evolui com o tempo de acordo com
or o< a~*, enquanto a dos bérions corresponde 2 p,, o< a3, percebe-se que houve um instante
na histéria cosmica em que a densidade de energia da radia¢do tornou-se inferior a p,,. Este
instante € chamado de equiparticdo entre matéria e radiacao, que ocorreu quando o Universo
possufa T =~ 6 x 10°K (¢ ~ 3 x 10° anos). Assim, temos inicio a era da matéria. Conforme o
Universo continua a expandir-se e, consequentemente, esfriar-se, os fétons que intermediam a

reacao

H+y & p+e

tornam-se menos energéticos e a foto-ionizagdo do H diminui, e entdo, o Universo encontra-se
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Figura 2.2: Espectro da RCF medido pela FIRAS.

em um regime transiente de um estagio ionizado para um estagio neutro.

Como nem todos os fétons do Universo encontravam-se com a mesma energia, esta transi¢ao
ndo ocorre instantaneamente, mas sim em um intervalo de tempo de aproximadamente 7 x 10*
anos. Isto decorre do momento em que a fracdo de bdrions ionizados do Universo cai de 90%
para 10%. A este periodo, damos o nome de recombinagdo.

Ap6s a recombinacio, existe a fase em que os fétons ndo mais interagem com os bérions
e, por fim, desacoplam-se entre si. Isto ocorre quando a taxa de espalhamento dos fétons,
I' = no(v), onde n = densidade numérica da particula que intermedia o espalhamento, o =
secdo de choque deste mesmo espalhamento, e (v) = velocidade média em que ele ocorre,
torna-se inferior a taxa de expansdo do Universo, dada pelo pardmetro de Hubble H(z). A
partir de entdo, o Universo torna-se transparente, caracterizando a época do desacoplamento,
sendo assim possivel a formacao das estruturas atdmicas* que ddo origem as estrelas, galaxias e
aglomerados, enquanto os fétons podem propagar-se livremente, permeando o Universo como
um fundo isotrépico de radiacdo que chamamos de Radiacao Césmica de Fundo (RCF). Um
levantamento deste espectro encontra-se na figura (2.2) [36].

A RCEF foi pioneiramente proposta por Gamow em 1946, cujo trabalho prevé um Universo
cercado por uma radiacdo de fundo que comporta-se como um corpo negro cujo A situa-se no
limiar do micro-ondas, com temperatura entre 3 < 7 < 50 K. Apesar do resultado intrigante,
tal trabalho recebeu pouca atengao por parte da comunidade. Sua primeira deteccao indireta se
deu em 1940, por parte de McKellar, que obteve linhas de absor¢ao do elemento CN na nuvem
molecular de Oph em um estado excitado correspondente a uma temperatura de 7 = 2.3 K.
Tal resultado foi novamente conferido por Alpher & Hermann, Le Roux e Shmaonov, durante
a década de 1950, que obtiveram sinais de uma radicdo isotropica na faixa de micro-ondas

mas novamente sem atrair grande atencdo por parte da comunidade. Apenas em 1964, com o

* Apesar da energia necessdria para a formacdo de hidrogénio neutro ser de 13.6 eV, hd um atraso neste processo
devido a alta entropia do Universo.
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Figura 2.3: Espectro de poténcia das anisotropias de temperatura da RCF, obtidos por WMAP7,
ACBAR e QUaD, em fun¢do do momento de multipolo €. Figura retirada de [43]

trabalho de Penzias & Wilson, os quais detectaram o espectro da RCFem A =32 cme T =
(3.5 £ 1.0) K, foi quando a mesma consolidou-se na comunidade cientifica, tornando-se entdo
o grande trunfo da TBB quanto 2s suas previsdes tedricas .

Contudo, o espectro observado da RCF apresenta pequenas anisotropias de temperatura, tanto
de natureza cinemadtica, que aparece como uma anisotropia de dipolo devido ao movimento do
Grupo Local relativo 2 RCF, no limiar de 10~ K, quanto de origens cosmoldgicas* tal que
AT ~ 30uK, logo AT/T ~ 107°. Tais anisotropias foram previstas durante as décadas de 1960
a 1980, porém, somente por meio do satélite COBE (Cosmic Microwave Background Explorer)
elas puderam ser detectadas com grande precisdo, cujas observagdes do espectro da RCF coin-
cidem com uma radiacdo de corpo negro onde 0.05 < 4 < 0.5cme T = (2.725 + 0.002) K.
Desde entdo, outros satélites foram lancados com este propdsito, como o BOOMeranG [39],
CBI [40], e mais recentemente 0 WMAP, tendo ainda o Planck [41] a divulgar seus resultados
nos proximos meses.

Podemos confrontar as previsdes destas anisotropias de temperatura com as observacdes ao

expandi-las em harmonicos esféricos, obedecendo:

%) +¢

AT(O,¢)= Y > ap,Yeu(m) , (2.15)

(=0 m=—t

onde ¢ e m representam a ordem do multipolo, n corresponde a direcao dos fétons e Y, (n) os
harmdnicos esféricos, nos permitindo obter um mapa da temperatura da RCF ®. Os coeficientes
agm sd0 considerados independentes entre si, de modo que (a’, ) = 0 e (|al |*) = C]. Este
coeficiente C} , por sua vez, pode ser relacionado com as perturbagdes na temperatura, quando

transformadas para o espago de Fourier, de acordo com:

T Existe ainda um fundo de neutrinos que permeia isotropicamente o Universo, cuja temperatura é dada por T, =

@/1DH'73 T,~195K,eQ, ~3.5x% 107> No entanto, ndio houve a sua detec¢do até o presente momento.

Estas anisotropias de origem cosmoldgica podem ser divididas em primdrias e secunddrias. As primdrias
referem-se a efeitos que ocorreram na dltima superficie de espalhamento, por exemplo pertubagdes da densidade
primordiais, ja as secunddrias ddo conta dos processos de interagdo entre o féton da RCF e potenciais gravita-
cionais, conhecido como o efeito Sachs-Wolfe [37], ou com o gis quente intra-aglomerados, correspondendo ao
efeito Sunyaev-Zel’dovich [38].

Uma abordagem semi-analitica empregada para a obten¢do de AT em fungdo de ¢ pode ser encontrada em [42]
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@rap,,y = CrouwSmm , (2.16)

representando o espectro de poténcia da RCE. Em [43], é obtida uma expressdo para este
pardmetro C; com respeito & ordem do multipolo £, tal como:
24n 1

T _ (~T\257T
C, =) 5 WD) (2.17)

E comum, na literatura, graficos desta quantidade versus o momento de multipolo £, tal como

apresentado na figura (2.3), original de [44].

2.4 Nucleossintese primordial

A nucleossintese primordial € o estudo da sintese dos elementos leves no Universo primordial,
processo transcorrido nos primeiros minutos apés o Big Bangl. Conforme prediz a Teoria do
Big Bang (TBB), o Universo inicialmente encontrava-se num estdgio muito quente e denso,
sofrendo um processo de resfriamento enquanto ocorre a sua expansdo. Por causa desta re-
lacdo entre idade e temperatura do Universo, podemos utilizar a temperatura do plasma matéria-
radiagdo que constitufa o Universo naquela era como um “reldgio” que nos diz o instante em
que ocorreram determinados eventos.

Quando o Universo tinha T ~ 10'! K, as intera¢des nucleares fracas e eletromagnéticas
predominavam no Universo e mantinham prétons, néutrons, elétrons, fétons, neutrinos e suas

respectivas antiparticulas em equilibrio segundo as seguintes reacoes:

n+v, < p+t+e
p+v, © n+e’

n © pt+e +v,

onde a razdo entre as densidades numéricas dos néutrons e prétons é dada por

3/2
Ny _ My _Qn
n—-(—mp) (-7 219

P

obtida através da estatistica de Maxwell-Boltzmann para calcular a densidade numérica de cada
particula, sendo Q, a diferenca de massa entre néutrons e prétons. A medida que 7T decresce a
5 x 10'°K, a razdo (2.18) torna-se cada vez menor. Se ambas as particulas permanecessem em
equilibrio, existiria apenas um néutron para cada milhdo de fétons quando o Universo tivesse

6 minutos de idade. No entanto, isto ndo ocorre devido ao desacoplamento dos neutrinos e an-

T Vale notar que, como a TRG ¢é uma teoria ndo-quantica, temos como limite de nossos estudos a era de Planck,
onde fpianck ~ 10™#3s. Ou seja, qualquer instante ocorrido antes de fpjaex demanda uma quantizacdo da TRG, a
qual ndo serd detalhada em nossas andlises.
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tineutrinos do plasma primordial, particulas que intermediam as reacdes que garantem o equi-
librio entre prétons e néutrons. Assim, esta razdo congela apds um certo instante em um valor

de ny/np ~ 0.2, ocorrendo em T¢ope = 9 X 10°K (ou feong = 18).

A partir de T ~ 9 x 10°K (E = 2.22 MeV), os fétons constituintes do plasma primordial
nao mais podiam impedir a captura de néutrons por parte dos prétons por ndo possuir energia

suficiente para isto, possibilitando a ocorréncia da reagdo:

p+n o D+vy

e assim, por intermédio do D, outros elementos puderam ser formados rapidamente, sendo eles
Hélio-3 (CHe)!, Tritio (CH), Hélio-4 (*He) e Litio-7 ('Li), tendo fim, entdo, a Nucleossintese

Primordial.

As abundancias dos elementos produzidos pela nucleossintese primordial podem ser obser-
vadas a partir do espectro de quasares distantes, que nos fornece a razdo np/ny préxima dos
valores primordiais. Esta razdo é de grande relevancia para obtermos bons vinculos sobre o

valor da razdo entre as abundancias de fétons e barions, 1, dada por:

kT\'* (B
" 6.577(—) exp(—D) , (2.19)

ny my kT

onde 1 = n,/n,;, Ou seja, a razdo entre a densidade numérica dos barios remanescentes do Uni-
verso (i.e., que ndo foram aniquilados devido a pequena assimetria entre matéria e antimatéria
no Universo primordial) e a de particulas relativisticas. Segundo experimentos recentes, np/ny
= (2.82 £+ 0.21) x1073, de modo que 17 = (6.19 + 0.15) x107'°. Regides do meio interestelar
(ISM, do inglés interstellar medium) extragalacticas pobres em metais nos fornecem, por sua
vez, a abundincia de *He. Segundo [44], Yp = Nepe/ny = 0.326 +£ 0.075 com 68% de con-
fianga **. No caso do "Li, como ele € facilmente destruido no interior estelar devido a efeitos
convectivos, a estimativa de sua abundancia € dificultada. Para tal, empregam-se as estrelas
mais quentes do halo galdctico onde tais efeitos mostram-se menos eficientes de modo que,
segundo experimentos recentes, ngp,/ny = (1.23738 x 107'°). Estimativas destas abundan-
cias encontram-se na figura (2.4), retirada de [45], a qual mostra a boa concordancia entre as

observagdes e as previsoes tedricas.

I Apesar da estabilidade do nucleo de 3He ja ser permitida para T ~ 5 x 10°K, era necessaria a producio do D
para a sua formacdo, porém este elemento nao podia ser produzido sob tal temperatura.

** O elemento *He encontra-se acessivel apenas no ISM da Via Lictea, no momento, tal que niio pode ser medido
em regides de baixa metalicidade e, portanto, ndo podemos utiliza-lo para obter vinculos sobre sua abundancia
primordial
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Light Element Abundance
0.26 ¢ Predictions and Observations
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Figura 2.4: Comparacao entre dados observacionais e previsoes tedricas da Nucleossintese Pri-
mordial, mostrando as abundancias obtidas pela teoria e os limites observados. A
largura das curvas representam o nivel de confianca em 95% das previsdes de cada
abundancia, enquanto as caixas na figura mostram as regides que estas abundancias
determinadas observacionalmente preveem para 1.

2.5 A dinamica do Universo

2.5.1 Equacoes de Movimento

A partir da métrica FRW, podemos determinar as equagdes de movimento ao assumirmos que
toda dindmica do Universo é governada pelas equagdes de campo de Einstein, correspondente
a
4 4 1 4 4

G" = R" - Eg" R = T"", (2.20)
onde y = 871G, G o tensor de Einstein, ou seja, aquele que caracteriza a geometria do espago-
tempo, enquanto T+ corresponde ao tensor de energia-momento. De maneira concisa, podemos
dizer que a equagdo (2.20) nos mostra a esséncia da TRG, que consiste na descri¢do de como a

distribuicdo de matéria e energia afeta a geometria do espago-tempo e vice-versa.

Através da (2.6), obtemos os seguintes resultados para o lado esquerdo de (2.20):

Goo = 3 [(g)z N a—Kz . Gy=- [3 (9)2 22 (9)2 " 5] : (2.21)

a ot \a a?
ao passo que, para o lado direito da mesma equacdo, temos:
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TOO =p, Tij = _P7 Tuv = (p + P)Uva + P8uv - (222)

Ao substituirmos (2.21) e (2.22) na (2.20), temos as equagdes de Lemaitre-Friedmann, sendo

elas:
a\? 87er K
— 2.23
(a) 3 a2’ ( )
a\? K
(—) (87rGP 29 —2) . (2.24)
a a

No entanto, o Universo em que vivemos € constituido de diversas componentes. Podemos
contabilizar suas influéncias nas duas ultimas equacdes ao considerar que o tensor de energia-
momento do fluido que permeia o Universo € formado pela soma dos tensores de energia-

momento de cada componente, ou seja, T* = YV T*”, sendo i o indice que refere-se a cada

@ ) ’
uma delas. Assim, podemos reescrevé-las de tal forma que:

281G Y, py
(E) 81GELp K (2.25)
a 3 a?
.2 N .
(2) =- (SnG P2t K (2.26)
a . a a

Através destas equacgdes, € possivel ainda obter a equacdo da conservacdo de energia. Sob a
hipétese que as componentes que constituem o Universo encontram-se desacopladas entre si,

obtemos a seguinte equagdo para cada uma delas:

pi+ 35+ P) =0, 2.27)
a

e ainda a equagdo que nos fornece a aceleracao do Universo, como segue:

i 47G N
; = —T .+ 3P;) . (2.28)

2.5.2 Parametros Cosmoldgicos

Na subsecdo anterior, mostramos como podemos chegar as equacdes de Friedmann por meio das
equagdes de campo. Tendo o propdsito de relaciond-las diretamente com parametros fenomenol6gi-
cos que caracterizam o contetido material do Universo, podemos entdo defini-los da seguinte

maneira;
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H = 4 (parametro de Hubble)
a
8nGpy, . ) .. . .. . Cn
Q, = 32 (parametro de densidade da matéria total, i.e., matéria escura fria + baridnica)
811G,
Q = ;err (parametro de densidade da radiagdo)
811G,
Q.. = ngz)ee (parametro de densidade da energia escura)
K R )
Q. = ——m (parametro de densidade da curvatura)
a
aa N ~
q = e (parametro de desaceleracdo)

Definimos a densidade critica do Universo, p., como:

pe = gTH; ~ 1.88h* x 107%g ecm™ ~ 107 GeV* | (2.29)
de modo que os parametros de densidade para as componentes do fluido césmico Q; = p;/p..
Note também que p. € a densidade de energia necessdria para que o Universo possua geometria
plana. Portanto, a densidade de energia total Py = Pm + Or + Pee aponta um Universo com
geometria esférica se esta quantidade for superior a p., enquanto Py < o indica um Universo
com geometria hiperbdlica.
Sabemos, da Termodinamica, que a equagdo de estado (EdE) da radiacdo equivale a w, =
P./p; = 1/3, enquanto a Termodinamica nos diz que a EdE da matéria ndo-relativistica vale wy,

= 0. Assim, ao substituirmos os valores de wy, € w;, em (2.27), temos as seguintes relacdes:

pi(@) = pro(1 +2)*, (2.30)

Pm(@) = pmo(1 +2)° (2.31)

que nos mostram a evoluc¢ao temporal destas componentes. Para a energia escura, temos:

1+ Wee
Pee(2) = Peco EXP (3 f - dz) , (2.32)
0 1 + Z

onde w,. denota a EJE desta componente.
Utilizando as expressdes mostradas acima, em conjunto da definicao de redshift cosmolégico,

podemos reescrever a equacdo de Friedmann (2.25) como:

H(z) = Hy VQu0(1 + 2> + Quuo(1 + 2)* + Quo(1 + 2)* + Qeeo X(2) (2.33)
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onde X(2) = Pec(2)/0ee(0). Ainda sobre o estudo da dindmica do Universo, € de relevancia
descrever como se dd a evolucdo temporal do fator de escala de acordo com a componente que
domina a sua expansao. Para tal, voltamos a equacdo (2.23). Definindo w = P/p como a EdE
desta componente dominante, podemos reescrevé-la de acordo com:

. —(143w)/2 172

a(t) = [Qoa -k|". (2.34)
Para um Universo plano, i.e., K = 0, e caso w # —1, esta equacao diferencial pode ser resolvida

facilmente, nos fornecendo:

a(t) o 15 (2.35)

onde a(t) o« t'/2 na fase primordial do Universo, quando a radiacdo era a componente domi-
nante, ao passo que a(f) o t*/> na era da matéria. Para a fase atual, o valor de a(t) depende

intrinsicamente do modelo que assumimos em Wwee.

2.6 Distancias cosmologicas

Em Cosmologia, € possivel obter a distancia até um objeto por intermédio de seu redshift z, ao
assumir um dado conteido material para o Universo assim como a sua geometria. Nesta se¢ao,
apresentamos as defini¢des de distancia-redshift que possuem maiores aplicacdes na Cosmolo-

gia moderna.

2.6.1 Distancia de luminosidade

Considerando uma fonte luminosa esfericamente simétrica, podemos definir o seu fluxo F de

acordo com:

F(R) =

el (2.36)

E possivel deduzir a dependéncia entre o fluxo observado e o emitido reescrevendo o elemento
de linha (2.6) como:

ds* = dt* — a(H)[dy* + Sx(xy)dQ*] , (2.37)
onde T
‘/L?sin(\/?)(), se K>0

Sk(y) = Y, se K=0 (2.38)
ﬁsinh(\lllﬂ,\/), se K<0,

To dr _ (% df

i _
Podemos reescrever y em fungdo de z, tal como L a® = o Hoy
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tal que y representa a coordenada radial comovel na linha de visada, enquanto Sk (y) equivale a
distancia radial comdvel, a qual serd simbolizada por Dg(z) daqui em diante. Assim, podemos

reescrever o fluxo (2.36) como:

L.
Fo=——"—#+. 2.39
¢ 4nDg(z)? ( )
Podemos escrever a luminosidade de uma fonte no instante da emissdo de um foéton, 7., de

acordo com:

_AE,
e — Al’e ’

(2.40)

ao passo que a luminosidade medida por um observador em ¢, € dada por

_AE,
° AL,

(2.41)

1

Como AE « v, e At oc v, as equacdes (2.40) e (2.41) relacionam-se por:

L, = L
C I+

Substituindo (2.42) em (2.39), obtemos o fluxo observado tal qual:

(2.42)

L.
Fo=—7—, 2.43
4nDy (2)? ( )

onde Dy (z) denota a distancia de luminosidade, sendo definida por:

Dy (z) = (1 +2)Dg(2) - (2.44)

2.6.2 Distancia de diametro angular

Podemos também medir distancias cosmoldgicas através da dimensao fisica de um objeto que
observamos no céu. A essa distancia, denominamos de distancia de diametro angular. Con-
sideremos a observacdo de um objeto que encontra-se alinhado perpendicular a linha de visada
do observador, cuja dimensao fisica é dada por /, e as extremidades deste objeto encontram-se
separadas por uma distancia angular 6. Assumindo 66 < 1, podemos obter a distancia de

diametro angular explicitamente de acordo com:

)
DA(Z) = 5—9 . (245)

Supondo que estamos num Universo descrito pela métrica FRW, podemos estimar a dependén-
cia de Dx(z) da seguinte maneira: no instante em que hé a emissao de dois fétons deste objeto,
sabemos que as suas coordenadas coméveis sio (r, 61, @) e (r, 6>, $). Sabemos também que estes

fotons seguem geodésicas nulas ao longo da dimensao do objeto, tal que r = ¢ = constante.
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Assim, a distancia / entre as duas extremidades do objeto é dada por:

[ = a(t)Dgr(2)00 . (2.46)

Aplicando este resultado na equagdo (2.45), obtemos

D
Dae) = 20 (2.47)
1+z
As equacdes (2.47) e (2.44) podem ser relacionadas via:
Dy.(2) _2
=(1+27°, (2.48)
Da(2)

conhecida como a relagdo de dualidade de distincia. Tal relagdo foi definida por Etherington
em 1933 [46], sendo vdlida independente de qualquer suposicdo realizada sobre o conteido
energético do Universo ou sobre suas equacdes de campo, a menos de um modelo cosmoldgico

que ndo assuma geometria Riemanniana, e tampouco conservagao do nimero de fétons.

2.7 A Constante Cosmologica

Como mencionado anteriormente, Einstein inseriu a Constante Cosmoldgica A em seu modelo
cosmoldgico a fim de compatibilizar a ideia de um Universo estdtico com as equacgdes de campo.

Este termo modifica as equagdes de campo da TRG (2.20) de acordo com:

1
G" =R" - 3 "R+ Ag" = 8nGT" . (2.49)

As etapas consideradas a fim de obter a expressdo acima podem ser encontradas em [47]. Vale
notar que o A pode assumir tanto valores negativos, resultanto em uma forca atrativa de tal modo
que o Universo colapsa apds um periodo de expansao, quanto valores positivos, podendo assim
contrabalancar os efeitos da gravidade em largas escalas e evitar este colapso. No entanto, para
que Einstein obtivesse €xito em seu modelo, seria necessario um ajuste fino muito grande sobre
A a fim de equilibrar perfeitamente a acdo atrativa da gravidade através da repulsdo proveniente
deste termo, levando Einstein a abandonar a Constante Cosmoldgica e, consequentemente, seu
modelo cosmoldgico. Contudo, andlises conduzidas por [12] e Perlmutter [1 3]* via obser-
vagodes de Supernovas do tipo Ia mostraram que o Universo encontra-se em uma fase de expan-
sdo acelerada, e que a componente responsavel por ela favorece um modelo A plano, de forma

que

Qp = PA 0725 £0.016 , (2.50)
Pe

# Ambos os autores foram laureados com o Prémio Nobel de Fisica em 2011 por estes trabalhos, juntamente com
Brian P. Schmidt.
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3H?
&G
uma discrepancia de 40 a 121 ordens de magnitude em relag@o as previsoes oriundas da Teoria

tal como obtida em [44]. Considerando que p, = ( ) Qu ~ 107%7 GeV™, este valor apresenta
Quantica de Campos (TQC), caso consideremos a Constante Cosmoldgica como sendo a den-
sidade energia do vicuo, ou seja, pp = pvac- Esta discrepancia pode ser visualizada com mais
clareza ao calcularmos p,,. explicitamente de acordo com a TQC. Sabendo que todo sistema
fisico possui energia ndo-nula em seu estado fundamental sob o ponto de vista da Mecanica
Quantica, tal que E = w/2, onde w = Vk/m, e que a TQC estabelece que todo campo quantico
pode ser tratado como um conjunto infinito de osciladores harmdnicos independentes, temos
que a energia total do estado fundamental € dada pela soma das energias de ponto zero de cada
um dos osciladores constituintes desse sistema, i.e. E = Y ;., w(k)/2. Portanto, a densidade

total da energia do vécuo € dada por:

Pvac =

f dkiE V2 + m? . (2.51)
0

)

Como esta integral resulta em p,,. < k*, a densidade de energia do vicuo diverge, o que torna

necessario definir uma escala de corte k., que estabelece um limite no qual a TQC permanece

valida. Assim, temos:

Prac = it : (2.52)
1672

tal que, para kpax = Mpianck ~ 10" Ge*V, obtemos py,c = 10 GeV*, correspondente a 121

ordens de magnitude de discrepancia com os resultados observacionais. Se impormos a escala
de corte em 0.3 Geyv, esta discrepancia reduz para 10, aproximadamente, que ainda assim é
um valor muito alto. Isto constitui um dos problemas mais intrigantes da Fisica Teérica e que,
no presente momento, permanece em aberto.

Do ponto de vista da dinAmica do Universo, um modelo cosmoldgico que adota A positivo

tem a sua evolugdo dada por:

a\y 8aGYN, ;i K A
- = —— 3 = 2.53
(a) 3 a 3 (2.53)
que pode ser reescrita em termos dos parametros de densidade da matéria como segue®®:
HZ) = HoVO(1 + 22 + Qu(1 + 23 + Q(1 + 2* + Qp , (2.54)

visto que wp = —1, ou seja, que a densidade de energia desta componente € constante. Por fim,

a equacdo de Raychaudurui escreve-se em termos da Constante Cosmoldgica de acordo com:

i 4G & A
—= Z(,oi +3P)+ 3 (2.55)
i=1

% Doravante, os sub-indices 0 serdo omitidos dos pardmetros de densidade quando representamos os seus valores
atuais.
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Componente Escala de energia PA

QCD 0.3 GeV ~ 10°® erg/cm?
Eletrofraca 10?> GeV ~ 10% erg/cm?
GUT 10' GeV ~ 102 erg/cm?
Planck 10'8 GeV ~ 10" erg/cm?

Tabela 2.1: Contribuic¢ao esperada para a densidade de energia do vicuo.

Numa era dominada por A, o fator de escala a(¢) € dado por:

a(t) = amy exp (V1 = QuHot) , (2.56)

onde ay € o fator de escala quando ocorre a equiparti¢do entre matéria e A na contribuicdo

total do conteudo energético do Universo, i.e. amp = (Qpn/ Q)'/3. A contribui¢do esperada para

a densidade de energia do vacuo encontra-se na tabela (2.1) [48]



3 Testes observacionais

3.1 Introducao

Com o advento de novas tecnologias, a instrumenta¢do da Astronomia tem aprimorado-se de
tal maneira a podermos realizar observacdes cada vez mais numerosas € mais confidveis. Tal
feito nos proporcionou um profundo impacto na concep¢ao do Universo e revolucionou a Cos-
mologia moderna, em especial através das descobertas que ocorreram durante o século XX: a
expansdo do Universo, a deteccdo da RCF e, mais recentemente, a aceleracdo césmica. Desde
entdo, a comunidade cientifica debrucou-se sobre esta questdo, valendo-se do volume crescente
dos dados observacionais para obter estimativas cada vez mais precisas do conteido material
do Universo, concentrando maior parte da atencdo sobre a componente exdtica supostamente
responsdvel pela aceleracdo cosmica. Existem diversos testes que podem ser realizados com
o proposito de obter vinculos sobre modelos cosmoldgicos, baseando-se na relacio entre uma
grandeza intrinseca de um objeto interestelar e o seu respectivo redshift, os quais sdo classifica-

dos como segue:

e Vela padrao: Fontes luminosas cuja luminosidade intrinseca L é bem estabelecida. As-
sim, podemos medir a que distancia (dada pela equacao (2.44)) este objeto encontra-se do
observador tendo posse de sua magnitude aparente e seu respectivo redshift, sem nos pre-
ocuparmos com a questdo de um determinado objeto da mesma classe nos parecer mais
luminoso por conta de sua L ser distinta dos demais. Exemplos de objetos considerados
como tal, ou como velas padronizaveis, sdo Estrelas Varidveis do tipo Cefeida, Super-
novas tipo Ia (SNe Ia) e Gamma-Ray Bursts (GRB), ainda que este ultimo seja de mais

dificil padronizacdo do que os anteriores.

e Régua padriao: Tratam-se de objetos (ou arranjos deles) cujo comprimento perpendicular
a linha de visada € bem conhecido a priori. Isto nos permite obter a distancia em que eles
se encontram do observador, que € dada pela equacdo (2.47). Medidas de OAB obtidas

pela andlise estatistica de separag@o entre pares de galdxias, o horizonte da superficie do

21



22 3.2. SUPERNOVAS TIPO TA

ultimo espalhamento medido pelo espectro de poténcia da RCF, e mesmo aglomerados

de galédxias, podem ser utilizados como tais.

e Populacio padrao: Contagem do nimero de populagdes discretas como galéxias, quasares,
etc. como fungdo de z, da magnitude ou fluxo, de modo a medirmos a evolucao do ele-
mento de volume coésmico. Para tal, sdo necessarias populacdes cuja densidade comével

evolua com a expansio do Universo.

¢ Reldgio padrao: Consiste em medidas da idade de um objeto interestelar com respeito

ao redshift associado ao mesmo, o que pode ser realizado via equacdo (3.26).

e Medidas diretas do parametro de Hubble H(z) para objetos distantes.

Daremos énfase aos principais testes empregados na literatura, sendo eles SNe Ia, OAB, RCF
e idades de galdxias em altos redshifts. Ja o formalismo estatistico utilizado para estimativa de

vinculos cosmolégicos encontra-se no Apéndice 1.

3.2 Supernovas tipo la

Sendo um dos objetos mais empregados para testes de modelos cosmolégicos, Supernovas do
tipo Ia correspondem a ultima fase do ciclo de vida estelar, cujo progenitor consiste em um
sistema bindrio constituido por uma Ana Branca de carbono ou oxigénio e uma estrela compan-
heira. A Ana Branca acreta massa desta companheira até o instante em que excede o limite de
Chandrasekhar [49], que vale ~ 1.4M,, ocorrendo assim uma explosdo em seu nucleo de forma
que o Carbono (ou Oxigénio) é convertido em Ferro, e cujas chamas resultantes propagam-
se para o exterior do objeto. Este fenomeno libera uma quantidade muito grande de energia,
fazendo com que as SNe Ia sejam extraordinariamente brilhantes, capazes até de ofuscar as es-
trelas de brilho moderado de uma galéxia por varios dias. Por isto, podemos detecti-las mesmo
em altos redshifts.

Devido a boa concordéncia entre a luminosidade maxima, Lyico ~ 10'°L,, e a sua curva de luz,
bem como um tempo de decaimento de aproximadamente um més, podemos obter um espectro
padronizado de sua forma, nos permitindo mapear a expansdo cosmica ao comparar Ly, das
SNe Ia longinquas com o das mais proximas, situadas em 0.03 < z < 0.1, que atuam como
calibradoras. Portanto, o fato de serem extremamente brilhantes, junto com a padronizacdo de
sua curva de luz, as tornam a melhor vela padronizavel que dispomos no momento.

Para calcular a distancia em que encontra-se uma SNe Ia, utilizamos a magnitude (bolométrica)

aparente m, que escreve-se€ como:

= -2.5log,,(f/f2) » 3.1

onde f, = 2.53 x 10~® watt m~2 consiste em um fluxo de referéncia. Devido ao sinal da equagdo

(3.1), quanto mais negativo for o valor de m, mais brilhante tal objeto nos aparece.
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Podemos ainda estabelecer a magnitude absoluta M, também bolométrica, que consiste na
magnitude aparente de uma fonte luminosa caso estivesse a uma distancia de 10 pc da Terra.

Assim, podemos escrevé-la como:

M = -2.5log,,(L/Ly) , (3.2)

que pode ser relacionada com (3.1) através de:

D
,uEm—M:SIOgIO[ﬁ
p

i |25 = Slogio[DL@] + po (3.3)

sendo po = 42.38 - 5log,, h, com h definido por Hy = 100k km s™' Mpc™!.

A maior amostra de observagdes de SNe Ia, no presente momento, € referida como Union2.1,
tratando-se de uma compil¢do de 580 SNe Ia, ao todo, constituida dos 557 dados originais
das amostras de [50, 12, 51, 52, 53, 54, 55, 56, 57], que j4 compunham a versdo anterior,
Union2 [58], em conjunto de observacdes mais recentes realizadas em altos z e de novos
critérios para cortes de qualidade na calibracao de suas curvas de luz, cujo detalhamento encontra-

se na secao 4.5 de [59].

3.3 Oscilacoes acusticas baridnicas

Oscilagdes acusticas baridnicas (OAB) tem sido consideradas, recentemente, como um ob-
servavel promissor a fim de impor bons vinculos sobre a energia escura. As OAB tem origem
no plasma primordial dos primeiros milhares de anos do Universo, onde fétons e barions
encontravam-se fortemente acoplados, e nele havia uma disputa entre a pressdo de radiacdo
e as forgas gravitacionais, assim, formando oscilacdes actsticas das perturbacdes de densidade
antes da era da recombinagio, propagando-se a velocidade de ¢, ~ ¢/ V3 [60, 61]. A partir da
era do desacoplamento, a energia térmica dos bdrions decai a valores muito abaixo de sua en-
ergia de repouso, de modo que eles tornam-se nao-relativisticos, e assim a velocidade da onde
de pressdo que, por sua vez, € igual a velocidade do som no meio, torna-se nula, fazendo com
que esta onda actstica estacione. Tal evento deixa como assinatura uma escala de tamanho

caracteristico r, na distribuicao espacial dos barions, definida por:

~ @

H@ 34

ry=8=
2d

sendo z; o redshift na época do arrasto dos bérions (baryon drag epoch). Esta grandeza é
conhecida como a escala do horizonte acustico, cujo valor comével é de ~ 150 Mpc. Como
consequéncia da mesma, esperamos que as galdxias se distribuam espacialmente com um ex-
cesso de probabilidade formarem pares separados por este valor de s, sendo esta a razdo pela
qual as OAB sido consideradas réguas padrao estatisticas.

Levantamentos observacionais de galdxias foram realizados nos dltimos anos com o propdsito
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Figura 3.1: O pico acustico baridnico obtido pela fun¢do de correlagdo &(s). Nota-se, por este
gréfico, a sensibilidade deste medidor frente a densidade de matéria escura fria,
tal que Q4% = 0.12 para a curva verde, 0.13 para a vermelha e 0.14 para a azul,
com Quh* = 0.024 para todos. J4 a curva rosa representa o caso em que Qh’
= 0, mostrando que este pico caracteristico ndo seria detectavel na auséncia desta
componente.

de detectar este sinal de OAB impresso na separagdo entre seus pares [60, 62, 63, 64, 65], obtido
através da combinacdo de um modo radial, relacionado a H(z), € um modo transversal, este
descrito em fungdo de Da(z), sendo ambos medidos em unidades do horizonte acustico s* e
em fatias de redshift. Um exemplo deste sinal das OAB encontra-se na figura (3.1), a qual foi
retirada de [66].

Podemos visualizar como o sinal de OAB € obtido por meio da figura (3.2), a qual foi retirada
de [65]. Sua escala ao longo da linha de visada pode ser expressa em termos de s e do fator de

expansdo do Universo, H(z), o que é equivalente a medir diferengas de redshift. Assim, temos:

s1H(z) = cAz, 3.5

ao passo que a escala de OAB projetada na direcdo perpendicular a linha de visada pode ser

relacionada com variagdes de tamanhos angulares. Com isto, temos:

S1

D(2)

sendo Dx(z) dada por (2.47). Observamos o sinal proveniente das OAB pela seguinte combi-

=A0(1 +2), (3.6)

nacao destes modos:

R A T3
DV(Z):{(Z—) s”} Z[DA(Z)2(1+Z)2% , (3.7)

* Levantamentos observacionais de galdxias estimam este sinal através de £(s) = <5(x1)5(xz)>, sendo 4(x;) =
0p(xi)/p(x;) o contraste da densidade da matéria. £(s) € conhecido na literatura como a fun¢do de correlagao.
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Figure 6. A spherical shell in redshift space.

Figura 3.2: Representacdo do sinal de OAB, cuja assinatura na distribui¢do espacial das galdxias
pode ser medida através de um modo radial e um transversal. Ambos sdo medidos
em unidades do horizonte actstico, s, para varias fatias de redshift.

sendo esta a grandeza que pode ser utilizada a fim de obtermos vinculos sobre modelos cos-
moldgicos através de OAB. No entanto, através de (3.7), podemos definir outras grandezas que
servem para o mesmo proposito. Uma delas € o parametro A(z) [67], que escreve-se da seguinte

maneira:

A(z) = Dy(2)

Z , 12/3
(Ho \/Q_m) _ HoVQ, [1 f dz ] ’ (3.8)
0

TH@YA |z Jy HZ)

caso assumamos £ = 0. Existe também a denominada razdo RCF-OAB, que compara a escala
dada por Dy(z) no redshift em que observa-se o sinal de OAB com a escala do horizonte actstico
na época em que os bdrions encontram-se livres do arrasto Compton produzido pelos fétons.

Portanto, podemos defini-la segundo a equagao:

d.(z) = 5(zq)/Dv(z) . (3.9)

Para cdlculo de z4, podemos usar o ajuste fornecido em [68], como segue:

1291(th2)0251
Za = : (3.10)
1+ 0.659(Quh2)0828 [1 + by (Quh?)?2]
by = 0.313(Q,,h2) 0410 [1 + 0.607(th2)°'674] . by = 0.238(Q,, 1) (3.11)

Podemos obter uma expressdo analitica para (3.9) ao reescrevermos (3.4) apropriadamente.
Sabendo que apenas a matéria e os fétons dominavam nesta época, temos E(z) = H(z)/Hy =
VO @ F deq/a*, onde aeq é o fator de escala onde ocorre a equiparti¢do matéria-radiacio.

Assim, podemos escrever s (em unidades de Mpc) como:

c fa" 1 1 J
a
3H() VQm 0 \/1 + Rs(a) \/Cl + Qeq

s(zq) = (3.12)
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onde w; = Qh2, Ry(a) = Bwy/ 4w, )a, b e y representam os bérions e os fotons da RCF, respec-

tivamente. A expressdo (3.12) pode ser integrada analiticamente, fornecendo:

4 ch R+ R+ \J1+Rd
sz) = 2 2 e in VRI+ R+ V14 R, , (3.13)
3Ho \ wn 1+ R

sendo RY? = Ry(deq), RY = Ry(aq), ag = (1 + z4)™', tal como mostrada em [65]. Utilizando a

expressao (3.13) e (2.47), obtemos d, como segue

4[] [ [ YRR VTR
dz(z)—§ O on [%] [Dr(z)]"" In - \/ﬁ . (3.14)

De acordo com as medidas da escala das OAB realizadas por SDSS DR7 [69], temos d,(0.20) =

0.1905 e d,(0.35) = 0.1097, cuja matriz de covariancia inversa destas medidas, ou seja, matriz

que contem informagdes acerca de suas incertezas’, é:

30124 —17227
] , (3.15)

Cor =
(Counsmss) [—17227 86977

enquanto as observagdes do levantamento 6dF [64] fornecem d,(0.106) = 0.336 + 0.015, e as do
WiggleZ [63] estimam A(0.44) = 0.474, A(0.60) = 0.442, A(0.73) = 0.424, tendo a respectiva

matriz de covariancia inversa dada por

10403 —807.5  336.8
(Conpwigele) = | —807.5 37203 -1551.9 |. (3.16)
336.8 —1551.9 29149

3.4 Radiacao Cosmica de Fundo como teste cosmologico

Outro teste cosmoldgico que pode ser realizado por intermédio de réguas padrdes consiste na
localizacdo dos picos acusticos da RCF. Para tal, definimos o angulo caracteristico destes picos

de acordo com

_ rs(zdes)
A = ¢ s
D A(Zdes)

onde z4.s denota o redshift quando ocorre o desacoplamento entre matéria e radiacdo, podendo

(3.17)

ser obtido através de um ajuste dado por [42]:

Zdes = 1048(1 + 0.00124w; **)(1 + g,0§2) , (3.18)

T Ver apéndice 1 sobre como esta matriz C~! pode ser utilizada em testes cosmolégicos.
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Figura 3.3: Amostra observacional de #(z) em termos do redshift z de cada objeto (painel da
esquerda), em conjunto do diagrama de Hubble desta mesma amostra (painel da
direita). Figura retirada de [71]
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81
rs(des), por sua vez, representa o horizonte acustico no z onde ocorre o desacoplamento entre
fotons e barions, e por fim DY (zq.) refere-se a distancia de didmetro angular comovel, tal como

DY (z) = Da(z)(1 + z). Sendo assim, a ordem do multipolo correspondente a este angulo é€:

s . DCA(Zdes)

bh=—>=m ,
A HA rs(zdes)

(3.20)

Da equagdo (2.47), podemos escrever DS (zq4es) explicitamente em termos dos pardmetros cos-

moldgicos, como segue:

Dy (Zges) = R(Zdes) » (3.21)

1
VQn,
sendo R o shift parameter da RCF, que atende por [70]:

R(Zdes) = VQmDR(Zdes) s (3.22)

tal que Dy € definido em (2.38). Assim, podemos escrever £, em func¢do do pardmetro R(Z4es),

tal que:

-1

la R(Zdes) - (3.23)

3 [wy [1 (\/Rgl+R§"’+ \/1+R§’]
=— [—|ln
4 Y w, 1+ Ry

Observagdes recentes da RCF [44] fornecem wy, = 0.02253h72 € w, = 2.469 x1075h72, para
(Trer = 2.725 K, assim como {4 = 302.09, R = 1.725 e z4s = 1091.3 como resultado de
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Supernov: a Cosmol logy Project Supernova Cosmology Project
Suzuki, et al., Ap.J. (2011) Suzuki, et al., Apn.J. (2011
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Figura 3.4: Niveis de confianca de 1o, 20 e 30 obtidos para os dados de SNe Ia (Union2.1),
OAB (SDSS) e RCF (WMAP7), bem como a andlise conjunta de todos estes ob-
servaveis, tanto para o modelo ACDM (painel da esquerda) quanto para o wCDM
plano (painel da direita). Vale notar que apenas os erros estatisticos das observagdes
de SNe Ia foram considerados nesta andlise.

maxima verossimilhanga, cuja matriz de covariancia inversa € dada por:

2305 29.268 -1.333
[Crerl™ =] 29.698 682527 —113.180 | . (3.24)
-1.333 -113.180 3.414

3.5 Idade de objetos cosmolégicos

Conforme retrocedemos no tempo, observamos um Universo cada vez mais jovem. Se pudésse-

mos retroceder a um passado ainda mais distante, observariamos inclusive a época em que

galéxias se formaram devido as inomogeneidades na distribui¢do de matéria nesta fase do Uni-

verso. Por meio da equacao (2.33), podemos escrever a idade de um objeto em funcao de seu

respectivo redshift, como segue:
da

- = aHo Va2 + Qa3 + Qua™ + Qe X(a) (3.25)

onde X(a) codifica as informacdes sobre 0 modelo cosmoldgico assumido. Integrando ambos

os lados de (3.25) no tempo, e valendo-se da relag@o entre a e z dada por (2.14), obtemos:

g [ dz’
Hz) = H, f TroEG (3.26)

sendo E(z) = H(z)/Hy, e t(z) a expressao que determina a idade do Universo em func¢ao de seu
respectivo redshift [71]. Podemos também definir o lookback time, que refere-se a diferenca
entre a idade do Universo hoje e a idade que ele possuia quando o féton do objeto observado

em um certo z foi emitido, ou seja:
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Figura 3.5: Niveis de confianca de 1o, 20 e 30 obtidos para os dados de SNe Ia (Union2.1),
OAB (SDSS) e RCF (WMAP7) e a andlise conjunta de todos eles, tanto para o
modelo ACDM (painel da esquerda) quanto para o wCDM plano (painel da direita).
Vale notar que os erros sistemdticos das observacdes de SNe Ia foram incluidos
desta vez.

_ —1
@) = Hy' [f (1+Z)E(z) f(1+z)E(z)] f(1+Z)E(z) 027

Segundo observacdes do WMAP7 [44], a idade do Universo hoje € 7y = (13.76 = 0.11) Ganos,
com barra de erro em 1o

Portanto, a datacdo de objetos em altos redshifts pode nos fornecer informagdes acerca do
Universo que ndés vivemos. Existe uma amostra observacional compilada por [72], a qual é
composta por galdxias elipticas antigas (field early-type galaxies, segundo a classificagdo de E.
Hubble) [73, 74, 75], galéxias vermelhas do levantamento Gemini Deep Survey (GDDS) [76] e
duas radio-galdxias S3W091 e 53W069 [77, 78, 79], e cujas idades foram estimadas via modelos
SPEED [80]. No total, dispomos de 32 dados de #(z) com incerteza associada as medidas de
10%, tal como mostrada na figura (3.3) e listada em [81].

Um ponto crucial em testes cosmoldgicos desta natureza refere-se ao chamado de tempo de
incubagdo. Esta grandeza contabiliza o intervalo de tempo entre o comeco da formacdo de
estruturas do Universo e o instante que o objeto em questdo foi formado [82, 83]. Portanto, a

idade real deste objeto é dada por:

freal(2) = Tops(2) + 7 . (3.28)

fops(z) denota o #(z) da equagdo (3.26), ou seja, o instante em que iniciou-se a sua formacgdo
estelar do objeto, permitindo com que ele seja observado, enquanto 7 representa o tempo de
incubacgdo. Devido a nossa ignorancia sobre este parametro, ¢ comum efetuar uma marginaliza-
¢do analitica sobre o y? dos dados de #(z) com respeito a0 mesmo. Tal procedimento pode ser

realizado conforme descrito em [84, 85], onde foi assumido o mesmo 7 para todos os dados da
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ACDM
Dados (SNe Ia +) Q. Q. + sist. Q Q. + sist. w w + sist.
- 0277057 | 0.295 0010 0 (fixo) 0 (fixo) -1 (fixo) -1 (fixo)
OAB+RCF | 0.2787004 [ 02827007 [0 (fixo) | O0(fixo) | -1(fixo) | -1 (fixo)
OAB+RCF+H, | 0.2717057 | 0.27170¢01) 0 (fixo) 0 (fixo) -1 (fixo) -1 (fixo)
OAB+RCF | 0282700 | 0.286700% | ~0.004°3% | ~0.00470%¢ | -1 (fixo) | -1 (fix0)
OAB+RCF+H, | 0.27170013 02727000 170 .00270%0 | 0.002°0%% | -1 (fixo) | -1 (fixo)
wCDM
: 0.28170%7 [ 0296072 | 0 (fixo) | O (fixo) | —L.OII702% | —1.001703%
OAB 0.309700 10320005 | 0 (fixo) | 0 (fixo) | —1.097700 | 107670117
OAB+RCF | 0.2787001 [ 02857008 | 0 (fixo) | 0 (fixo) | —0.9937002 | —0.051 7007
OAB+RCF+H, | 0.2727005 [ 0272700 [ 0 (fixo) | 0 (fixo) | —1.008700%0 | —1.01370063
RCF 0.281*008) | 0.295709) | —0.003* 0037 | —0.005*50¢7 | —1.00770 147 | —0.993703%
OAB+RCF 0.283;§:§g 0.287£§:§§ —0.00%80:%?6); —0.002586%(32 —1.012;%:%%2 —0.975;§:§§%
OAB+RCF+H, | 0.27270013 1027270015 70,00270%° | 0.00270%07 | —1,006700% | —1.003700°1

Tabela 3.1: Ajustes dos parametros cosmoldgicos em 1o obtidos para as combinacdes de dados
e para os modelos indicados.
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Figura 3.6: Niveis de confianca de 10~ e 20" obtidos a partir dos dados de OAB (SDSS, WiggleZ
e 6dF), RCF (WMAP7) e SNe Ia (Union2) para o modelo wCDM. O painel da es-
querda apresenta os vinculos sobre o plano {Q,,, w} fornecidos por cada observavel,
o painel central mostra a andlise conjunta destes dados realizada sobre o mesmo es-
paco paramétrico, enquanto no painel da direita encontram-se o poder de restricao
destes observaveis sobre o plano formado por Q; e ;.

amostra, ou entdo relaxando esta imposicao e considerando um 7 distinto para cada um de seus

pontos, assim como realizado em [86, 87].

3.6 Resultados recentes

Nesta se¢ao, incluimos alguns dos resultados mais recentes fornecidos pelos testes cosmologi-

cos realizados com as amostras observacionais mais recentes e relevantes. A tabela (3.1) apre-

senta os ajustes obtidos para os parametros cosmoldgicos que caracterizam os modelos ACDM
e wCDM a partir de observacdes de SNe Ia (Union2.1), OAB (SDSS), RCF (WMAPT7) e de Ce-
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Modelo Qn w h Qp
ACDM plano | 0.290 = 0.014 -1 (fixo) 0.690 + 0.009 0 (fixo)
wCDM plano | 0.289 +£0.015 | —1.034 +0.080 | 0.696 + 0.017 0 (fixo)
ACDM curvo | 0.292 +0.015 -1 (fixo) 0.681 =0.017 | —0.0040 + 0.0062
wCDM curvo | 0.289 = 0.015 | —1.063 = 0.094 | 0.687 +0.019 | —0.0061 + 0.0070

Tabela 3.2: Ajustes dos parametros cosmoldgicos em 1o obtidos através dos dados de OAB
(SDSS, WiggleZ e 6dF), RCF (WMAP7) e SNe Ia (Union2) para os modelos
ACDM e wCDM, tanto planos quanto curvos.

feidas [88], das quais estimaram uma medida de H, que foi utilizado como prior nestas andlises,
enquanto as figuras (3.4) e (3.5) contém os niveis de confianca destes mesmos ajustes. Todos
estes resultados foram obtidos por [59]. Apresentamos ainda os niveis de confianca obtidos
por [63], localizados na figura (3.6) que, por sua vez, ja dispdem as estimativas mais recentes
da escala de OAB por parte dos surveys 6dF e WiggleZ em conjunto das observa¢des de RCF
(WMAPT7) e da compilagdao Union2 de SNe Ia. Localizacdes dos melhores ajustes obtidos

através destes dados encontram-se em (3.2), também apresentados em [63].

A figura (3.5) mostra a influéncia dos erros sisteméaticos das observagcdes de SNe Ia nos vin-
culos cosmoldgicos que elas podem impor. Para um modelo ACDM, o ajuste de Q,, muda de
0.278*0013 para 0.282*0:917 para a combinagdo SNe Ia+OAB+RCF quando estes erros sistemati-
cos sdo considerados em conjunto dos erros estatisticos. J4 quando apenas SNe la sdo levadas

7+0.022 +0.043

em conta, a estimativa de €, varia de 0.277%; 57 T 0.040

(somente erros estatisticos) para 0.295
(erros sistematicos e erros estatisticos). J4 os ajustes sobre a EdE, para um modelo wCDM, mu-
dam de —0.993"002 para —0.951*307> (SNe Ia+OAB+RCF), e de —1.011*)7% para —1.001*(358
(somente SNe [a). Em [89], esta questdo dos erros sistemdticos € discutida por meio de simu-
lacdes de dados de SNe Ia, mostrando como os erros sisteméaticos reduzem consideravelmente
o poder de restricdo destes objetos, apontando ainda a necessidade de amostras observacionais
grandes (acima de 10000 pontos) para que a sua influéncia torne-se menos relevante. Como €
esperado que os erros sistemdticos, no futuro, sejam superiores aos estatisticos, tal estudo re-
alca a necessidade de surveys capazes de realizar uma cobertura maior do céu com o intuito de

aliviar este problema.

Por sua vez, a figura (3.7) mostra os NC obtidos para os modelos ACDM e wCDM impostos
pelos dados de lookback time (LT) e OAB em [86], valendo-se de um prior na idade atual do
Universo de 7y = (13.7+0.2) Gano, consistentes com os resultados provenientes de observacoes
da RCF do WMAPS, BOOMERANG, dentre outros. Através destes graficos, é possivel notar
que o poder de restricdo dos dados de LT ainda € bastante limitado. Esta figura ainda mostra
que o melhor ajuste para dados de LT sozinhos ocorrem para um Universo espacialmente aberto,
com 0.03 < Q, <£0.10e0.15 < Q) <£0.32 em um NC de 95.4%, cenario favorecido mesmo
quando a andlise conjunta com OAB € realizada, tal que 0.22 < Q,, < 0.26 ¢ 0.61 < Q, <

0.77. Por fim, o modelo wCDM tem a sua médxima verossimilhanga localizada pela combinagao
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Figura 3.7: Niveis de confianga de 10~ € 20 obtidos a partir dos dados de lookback time (LT) e

de OAB (BAO na legenda destas figuras). O painel da esquerda e o central mostram
os vinculos impostos sobre os parametros {Q,, Qx} pelos dados de LT (esquerda) e
LT+OAB (central). Por fim, o painel da direita apresenta a restricdo sobre {€2,,, w}
por parte desta mesma andlise combinada.

LT+OAB no intervalo 0.25 < Q;;, < 0.29e —1.21 < w < —0.88 para o mesmo NC, favorecendo

a Constante Cosmoldgica como melhor candidata responsavel pela aceleracao cosmica.



4 Alguns modelos w(z)CDM

4.1 Introducao

Apesar da boa concordancia entre observagdes cosmoldgicas e modelo ACDM (w = —1), ainda
nao € possivel descartar modelos com w(z) # —1. Isto nos permite associar esta componente
exdtica com um campo escalar dindmico ¢, que pode corresponder a um modelo de quintessén-
cia (-1 < w(z) < +1), ou a um campo fantasma (w(z) < —1) *. Para estimar w(z) através de
dados observacionais, podemos lancar mao de pelo menos trés abordagens. A primeira con-
siste em resolver a equagdo de campo escalar para um modelo particular de ¢. A segunda
abordagem baseia-se em assumir uma forma funcional de w(z) com respeito a sua evolucdo
temporal, enquanto a tltima delas se trata de uma abordagem independente de parametrizacoes,
ao empregar uma EdE segmentada em uma componente ortogonal e uma principal no espago do
redshift [90]. Neste trabalho, escolhemos a segunda abordagem pois, apesar de suas limitacdes
frente aos vieses introduzidos na interpretacdo fisica de seus resultados por parte da escolha
arbritdria da forma funcional, ela permite uma aplicacdo mais direta para andlises realizadas a
partir de dados observacionais, ao passo que a primeira abordagem apresenta deficiéncias neste
quesito e a terceira sofre com problemas referentes a interpretacdo de seus resultados. Assim,

podemos definir a EJE da energia escura tal como:

W(Z) = Pee/pee s (41)

onde as informacdes da energia escura encontram-se associadas a coeficientes que dao forma a
w(z). Para um Universo plano, considerando que €, é desprezivel frente a Q,,, H(z) é dado por

(4.1) nos permite escrever o parametro de Hubble H(z) de acordo com:

* Ambos estes casos violam a condi¢do de energia forte, dada por p + 3P > 0, mas o dltimo também viola a
condicdo de energianulap + P = 0.

33
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H(z) = Ho VQu(1 +2)* + (1 - Qu)X(2) , (4.2)

assumindo um Universo plano e Q, desprezivel em comparac¢do com os demais parametros. Ja

X(z) corresponde a funcdo de densidade de EE , definida por

_ Pee(2) fz L +w(@)
XO= e P (3 0o 1+ dz)’ @

mostrando a influéncia da parametrizacao de w(z) nas medidas de distancias cosmoldgicas e
de idade #(z). A principio, ndo existem regras pré-estabelecidas para a constru¢do da forma
funcional desta EdE, todavia, devemos nos concentrar naquelas que sido capazes de recuperar
modelos cosmoldgicos consistentes com os dados observacionais. Isto reduz consideravelmente
os candidatos possiveis de w(z), tornando mais fécil a nossa escolha. Usualmente, escrevemos

w(z) como uma séria de poténcias de z, isto &,

w@) = ) walf@I", (4.4)
n=0

onde f(z) é uma funcdo arbritdria de z e w,, sdo os coeficientes que codificam as informagdes
da EE sobre os quais buscamos impor vinculos através das observagdes. Na escolha de f(z), €

comum considerar as seguintes imposi¢oes:

o df)
fo=0 =25 =1 4.5)
de modo que as constantes w, sdo dadas por:
d"'w(z)
L= ) 4.6
w e (4.6)

Assim, podemos recuperar o caso de uma EdE constante no tempo, caso seja satisfeita a
condicao (wyp # 0, w, = 0 Vn > 0). E comum também truncar a expansdo da série (4.4)

em 1? ordem, ou seja,

w(z) = wo + w1 f(2) . 4.7)

Esta imposicdo do truncamento deve-se a boa concordancia das medidas observacionais com o
modelo ACDM plano, além do fato que a presenca de coeficientes w, de ordem superioran = 1
aumenta significantemente a degenerescéncia do espaco paramétrico, implicando na perda de

significancia estatistica dos resultados [91]. Embora a inclusdo destes coeficientes de ordem



4.2. PARAMETRIZACAO DE CHEVALLIER-POLARSKI-LINDER (CPL) 35

Supernova Cosmology Project
9 Suzuki, et al., Ap.J. (2011)

g -2
-3+ “
-/
Union2.1 SN la
—4t+ Compilation

-1.0 —0.5 0.0

wo
Figura 4.1: Niveis de confianca de 1, 2 e 30" para o modelo CPL plano obtidos pelas observacoes
SNe Ia, OAB, RCF e um prior em Hy. As curvas em verde representam o caso
em que somente os erros estatisticos das SNe Ia foram considerados, enquanto as
vazadas incluem também os erros sistematicos.

CPL
Dados (SNe Ia +) Q. Q. + sist. Wo wo + sist. W, W, + sist.
RCF 027305 T 028 008 | 1006706 | ~0.993 703 [ 0.11 07 | 0.177%
OAB+RCF 0.278;8:81 4 0.28418:%g -1 .05218:1%(3) -1.01 318:%;3 0.3018:% 0.26;8:(2) 4
OAB+RCF+H, | 0271713 | 0.270%5 2 | —1.02175 15 | —=1.0467 5,50 | 0.077 <0 | 0.14%%

Tabela 4.1: Ajustes dos parametros cosmoldgicos em 1o obtidos para as combinacdes de dados
indicada. Estes resultados foram obtidos para o modelo CPL.

superior possibilite ampliar a gama de candidatos para w(z), ndo compensa a perda do poder
de restricdo se comparado ao caso em que consideramos até dois coeficientes. Uma escolha
natural para f(z) € uma série de Taylor expandida em funcdo de z, w(z) = wy + wyz, quando
truncada em 1* ordem, porém, esta parametrizacdo diverge para altos redshifts, o que fornece
vinculos artificiais sobre o pardmetro w, € a torna inadequada para testes cosmoldgicos. Tendo
estes conceitos em mente, as proximas secdes retratam e discutem algumas parametrizagdes de

w(z) populares na literatura

4.2 Parametrizacao de Chevallier-Polarski-Linder (CPL)

Esta parametrizagdo foi introduzida inicialmente por [92] e posteriormente por [93], apresen-
tando uma dependéncia com z de acordo com

(4.8)

Z
wepL(2) = wo + WaT 2’

onde w; sera reescrito como w,, daqui em diante. Note que a EdE € constante para baixos

z (w — wy), converge para altos redshifts (w — wy + w,), e permite recuperar a Constante
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Figura 4.2: Niveis de confian¢a de 1o, 20- e 30~ obtidos para o espago paramétrico do modelo
BA, situados no painel da esquerda. J4 o painel da direita mostra os NC obtidos
para o modelo CPL, onde ambos utilizaram as mesmas amostras observacionais
para suas realizacgoes.

Cosmolodgica A como caso particular wy = —1;w, = 0. Desta forma, podemos calcular a
funcdo de densidade da energia escura (4.3) para este w(z), a qual é dada por:
Z

Xepr(z) = (1 +2)* P70 exp (_Wa—) ) (4.9)
1+z

Esta parametriza¢do tornou-se uma das mais populares dentre os modelos w(z)CDM devido
a sua simplicidade funcional e por ser bem comportada em vdérios regimes de z. Contudo,
ela sofre com alguns problemas, como uma grande degenerescéncia no plano {wy, w,}, afora a
dificuldade em restringir satisfatoriamente o parametro w, mesmo empregando as observagoes
mais recentes. A figura (4.1), assim como a tabela (4.1) mostram os niveis de confianca (NC)
e a localizag@ao dos melhores ajustes obtidos para este modelo CPL, respectivamente, por parte
dos dados das dltimas geragdes de surveys cosmoldgicos, ambos obtidos de [59]. Neles, nota-se
claramente a questdo dos vinculos pobres impostos sobre w, de forma que, mesmo que estes
ajustes fornecam um valor préximo de zero para ele, as incertezas de suas estimativas ainda sao
muito grandes, impossibilitando que este modelo CPL seja descartado e, consequentemente,

motivando a investiga¢ao dos vinculos futuros sobre o0 mesmo.

4.3 Outras parametrizacoes de w(z)

4.3.1 Parametrizacao de Barboza-Alcaniz (BA)

Esta parametrizacio foi proposta em [94], assumindo a seguinte forma funcional para a EdE:

zZ(1+72)

4.10
1+72 ( )

Wwga(2) = wo + w,

de modo que X(z) escreve-se como
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Figura 4.3: Niveis de confianga de 10~ (Ay? = 3.53) e 20 (Ax? = 8.02) no espago paramétrico
{wo, wg, B}. O melhor ajuste para este modelo ocorre para wy ~ —1.0, wg =~ 0.28,
B = 0.1 para y? ~ 1.17.

Xpa(@) = (1 4 2)>T0O(1 4 22)3/2 4.11)

Este modelo também assume uma equacio de estado constante, hoje, e converge para altos z.
Para a estimativa de vinculos sobre {w,, w,} para este modelo, como realizada em [94], foram
empregados os 115 dados de SNe Ia do SNLS [51], uma medida das OAB em z = 0.35 [66],
uma medida do parametro shift da RCF, R = 1.70 + 0.03 [95], além de 9 determina¢des do
parametro de Hubble obtidas através de galdxias em altos redshifts [72, 76], cujos resultados
obtidos encontram-se na figura (4.2)". Pode-se notar que esta parametrizagio possibilita maior
restricdo em seu espaco paramétrico em comparagao com a CPL, embora ndo seja capaz de
descartar a energia escura como quintesséncia ou um campo fantasma, ou mesmo um Universo

desacelerado.

4.3.2 Parametrizacao de Barboza-Alcaniz-Zhu-Silva (BAZS)

Por sua vez, em [96], a parametrizacdo da EdE assume uma forma generalizada, descrita por:

a -1
wpazs(a) = wy — Wg 8 > (4.12)

de modo que a energia escura evolui de acordo com

=3(1+wo+wg/B)

exp[% @ - 1)],

4.13
5 g (4.13)

Xgasz(z) = a

T w, é simbolizado por w; nestas figuras.
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Esta parametrizacdo generalizada tem alguns casos particulares tais como:

Wo + WaZ P1) [97]

wi@) = 3 wo+w,In(1+2) (P2) [98] 4.14)

wo +waz/(1+2) (P3) [92, 93]

recuperadas quando

ﬁ—>—1 = Wﬁ—>Pl,

cuja evolugdo da energia escura, para cada caso destes, corresponde a:

1

Xpi(a) = a0 exp [3w1 (— -~ 1)] se B=-1, (4.15a)
a

Xpy(a) = g Hwomtra/dind e g = (), (4.15b)

Xps(a) = a0 exp [3ws(a - 1)], se = 1. (4.15¢)

Empregando a amostra de 397 dados SNe Ia de Constitution2 [99], bem como os mesmos dados
de RCF e OAB da andlise realizada em [94], foram obtidos NC no espago paramétrico tridi-
mensional {wy, ws, 8} para 1o~ (Axy? = 3.53) e 20 (Ax? = 8.02), os quais podem ser conferidos
na figura (4.3).

4.4 Reparametrizando CPL

Tendo como objetivo definir um modelo cosmolégico que melhor represente o que observamos
na natureza, que permita uma interpretacao plausivel de seus resultados e que seja fisicamente
bem motivado, € intuitivo assumir que os parametros relacionados a este modelo devem ser min-
imamente correlacionados, possibilitando assim boas restricdes pelas observacdes cosmologi-
cas. Entdo, podemos solucionar a problematica do parametro w, ao reescrever a parametriza-

¢do (4.8) em termos de um fator de escala em que esta correlacdo entre w, e w, seja desfeita.
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Figura 4.4: Niveis de confianca de 1 e 20 para o modelo CPL (painel da esquerda) e a sua
reparametrizacdo W (painel da direita). Ambas as curvas foram obtidas empregando
os dados de #(z) (SVJ) combinados com dados de OAB (SDSS, 6dF e WiggleZ).

Denotando-lo por a,, o fator de escala pivd, podemos definir o pardmetro w, = w(a,) como

segue:

wo = wp —wu(l —ap) = w(a) = w, +wy(a, —a), (4.16)

de modo a reparametrizar o modelo CPL em funcdo deste w;, assim como feito em [100], onde
0 espaco paramétrico € redefinido como {w,, w,}, resultando em niveis de confianca livres deste
problema da degenerescéncia. Uma reparametrizacdo do modelo CPL semelhante a esta foi

desenvolvida em [101], reescrevendo (4.8) em termos dos parametros {wy, w.} tal como:

ww(a):(ac_a)wo+(a_ ll)wc , “4.17)

a.—1 ac

sendo a.* o fator de escala pivd e w, dado por

we =wo+w(1 —a.), (4.18)

sendo esta a reparametrizacdo adotada neste trabalho®. Através de (4.17) e (4.18), podemos

obter a funcao que determina a evolugao de p.. de acordo com:

1+(M_1W°)]1n(1 +z)+3(w°_wo)i} . (4.19)

C

X = 3

Para calcular a, explicitamente, podemos aplicar propagacdo de erro na equagdo (4.18) com

respeito as incertezas sobre os parametros da qual ela depende, cujo resultado é:

w2y = (W) + (1 = ao) (wy) + 2(1 = ac)wows) (4.20)

Y, #ac
¥ Maiores detalhes sobre esta escolha sdo apresentados no Apéndice 3.
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onde o(w;) = +/(w?2). Propagando o erro com respeito a w,, temos:

)+ wg) = 2(1 = ac){wowe)

2
2y = 4.21
<Wd> (1 _ ac)z ( )
Substituindo (4.21) em (4.20), obtemos a seguinte expressao:
(Wowe) = (wé) + (1 —a){wow,) . 4.22)

Como (wow.) = 0, pois estes parametros encontram-se descorrelacionados, podemos entdao

obter a. explicitamente tal qual

(we)

=1+ .
. (Owowy)

(4.23)

A partir de (4.23), podemos calcular z,. via equacao (2.14), comumente referido como redshift
pivo. No entanto, € importante mencionar que este parametro € um artificio matematico a fim
de garantir melhores vinculos sobre a energia escura, ndo havendo um significado fisico para
o mesmo. Na literatura, ¢ comum a adocdo de z. = 0.5 (a. = 2/3), conforme sugerido também
em [101], pois é esperado que os dados observacionais futuros fornecam z. préximo deste valor.

Assim, podemos reescrever (4.17) em fungdo de z. = 0.5 tal qual:

Ww(a) = 3W().5 - 2W0 + 3(W() — W0,5)Cl 5 (424)

enquanto X(z) fica dada por:

Z
1+

Esta reparametriza¢do permite vinculos melhores sobre os parametros que caracterizam a sua

Xy(2) = (1 + 21727053 exp 19(wy — wo 5) (4.25)

EdE, viabilizando assim um melhor estudo desta componente. A figura (4.4) permite visualizar
esta questdo ao comparar os vinculos impostos entre o modelo original CPL, no painel da es-
querda, e a reparametrizacdo W descrita nesta secdo no painel da direita, apontando assim a

vantagem em empregd-la.



5 Vinculos cosmologicos sobre a ener-
gia escura via determinacoes de 1(z)

5.1 Introducao

Nos capitulos anteriores, apresentamos alguns dos resultados mais recentes sobre vinculos cos-
moldgicos provenientes das observacdes de SNe Ia, RCF, OAB, assim como determinacgdes de
H(z) e idades de objetos em altos redshifts. Isto nos impulsiona a buscar métodos que visem
analisar como devem ser a configuracdo dos dados observacionais futuros a fim de melhorar

este panorama, os quais serdo detalhados a seguir.

5.2 Propagacao de erros sobre parametros cosmologicos

Suponhamos que desejamos obter informagdes sobre os n pardmetros p = {p1, p2, - p.} que
caracterizam um determinado modelo cosmoldgico que desejamos testar. Para tal, dispomos de
um grandeza X medida a partir de um observavel cosmoldgico (SNe Ia, galaxias, weak lensing,
etc.). Podemos relacionar a incerteza desta medida, AX, com as incertezas sobre cada parametro

pi, bem como o redshift z, através de propagacao de erros de acordo com:

8X(Z; i)
AX(z; pi) = \/‘TP

2

2 0X(z; pi
'ﬂ A2 . (5.1)

Ap? +
p 0z

1

Em nossas andlises, estudaremos como as incertezas de #(z) refletem-se no poder restritivo sobre
os parametros cosmoldgicos que caracterizam a energia. Supondo, por simplicidade, que Az <

Ap;, o que é consistente com as observacdes atuais, temos:

(9t s Di
A ) =| (Zp_p)‘Api. (5:2)

0

O objetivo desta abordagem ¢ estimar o quao precisas devem ser as medidas observacionais de

41
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Figura 5.1: Erros percentuais da idade A#(z)/t(z) versus os erros percentuais dos parametros
cosmoldgicos wy (painel esquerdo) e w, (painel direito). Ambos os resultados foram
obtidos para um modelo fiducal espacialmente plano tal como Q,, = 0.27, wy =
-1.0ew, = -0.25.

idade-z para que possamos restringir os parametros p; com precisao arbritéria, considerando que
cada p; corresponde aos parametros cosmoldgicos que caracterizam a EdE da parametrizacao

CPL, {wg, w,}, bem como 0s que caracterizam sua reparametrizagao {wg, wos}.

Assim, obtemos as incertezas percentuais de #(z) em fun¢do do erro relativo dos parametros
cosmolégicos, Ap;/p;, tanto para o modelo CPL quanto para a sua reparametrizagdao em wy s,
cujos resultados sdo apresentados nas figuras (5.1) e (5.2). Nos painéis da esquerda destes gra-
ficos, € possivel notar que Af(z)/#(z) apresenta valores mais baixos para redshifts mais altos,
enquanto que, para as mesmas figuras, o erro percentual de #(z) dos painéis da direita apresenta
um valor em z = 0.6 pouco maior do que z = 0.3, ndo seguindo a tendéncia ascendente de
At(z)/t(z) para valores menores de z como no caso anterior. Estes resultados, portanto, apon-
tam que deve haver um z que maximiza a incerteza de #(z), o que torna a estimativa de idade
de galdxias neste valor de redshift particularmente vantajosa pois exige uma precisio menos

rigorosa para realizd-la.

Isto nos impulsiona, entdo, a calcular At(z)/#(z) versus z, cobrindo um intervalo de 0 < z <
1.5, com as incertezas Ap; fixadas em valores arbritdrios. Os resultados desta andlise encontram-
se nas figuras (5.3) e (5.4), bem como o modelo fiducial adotado para as suas construcdes. Tais
graficos permitem notar que os maximos de A#(z)/#(z) localizam-se em redshifts menores, ou
seja, mostrando que medidas observacionais realizadas em z mais altos ndo sdo vantajosas para
impormos vinculos sobre parametros cosmoldgicos como € comumente pensado, j4 que medi-
das de distancias cosmoldgicas de Dy (z), por exemplo, possibilitam diminuir a degenerescéncia
entre modelos cosmoldgicos justamente em altos valores de z. Esta questdo € ilustrada no
painel esquerdo da figura (5.3). A fim de obter wy = —1.0 restrito com 4% de precisdo, temos
que At(z)/t(z) = 0.603% quando z = 0.5, ao passo que o valor de A#(z)/#(z) € reduzido para

0.402%, caso z = 1.0, e para 0.251% caso z = 1.5. Ou seja, é exigida uma precisdo maior
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Figura 5.2: Erros percentuais da idade A#(z)/t(z) versus os erros percentuais dos parametros
cosmoldgicos wy (painel esquerdo) e w, (painel direito). Ambos os resultados foram
obtidos para um modelo fiducal espacialmente plano tal como Q,, = 0.27, wy =

0.8
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Figura 5.3: Erros percentuais das medidas de idade At(z)/1(z), versus z, obtidos empregando a
parametrizagdo CPL para valores diversos wy (painel esquerdo) e w, (painel direito).
O modelo fiducial adotado para estas anédlises assume um Universo espacialmente

plano com Q,, = 0.27, w, =

—0.25 e Awy/wy = 4% no painel da esquerda, enquanto

no painel da direita foi assumido Q,, = 0.27, wy = —1.0 e Aw,/w, = 20%.

em redshifts mais altos para que este mesmo vinculo sobre w, seja obtido, justificando assim

porque determinagdes de #(z) ndo sdo indicadas nestes valores de z.

Os graficos obtidos para 0 modelo CPL nos permitem também visualizar que, para restringir

o parametro w, satisfatoriamente, € necessaria uma precisdo muito grande nas medidas de #(z).

Isto ocorre devido a w, ser mais sensivel ao chamado smearing effect* que ocorre em #(z).

Podemos obter A#(z) em termos deste parametro ao diferenciar a equagdo (3.26) de acordo com:

* Smearing effect (SE), corresponde a dificuldade em obter vinculos sobre pardmetros cosmoldgicos devido as
multiplas integracdes que o relacionam as distancias cosmoldgicas, assim como dados de #(z) [102].
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Figura 5.4: Erros percentuais das medidas de idade A#(z)/t(z), versus z, obtidos empregando
a parametrizacdo CPL para valores diversos de w, (painel esquerdo) e w, (painel
direito). O modelo fiducial adotado para estas andlises assume um Universo es-
pacialmente plano com Q,, = 0.27, wos = —1.17 e Awy/wy = 4% no painel da
esquerda, enquanto no painel da direita foi assumido Q,, = 0.27, wyp = —=1.0 e
AW(),5/W().5 = 20%.

At(Z) = Aw, : (5.3)

(1+2)7! 0 1
fo {awa (%)‘“}

Definindo E(x) = H(x)/Hy, temos que a derivada presente no lado direito de (5.3) é propor-

cional a:

IE()]™! x(1-Q )xé In xexp[3w,(x — 1)] = 3(x — 1) exp[3w,(x — 1)]x¢
Ow, " {Qux! + (1 — Qu)x€exp [3w,(x — 1)]}3/2 ’

(5.4)

onde € = —(1 + 3wy + 3w,) e fatores numéricos foram omitidos da equacdo (5.4) por convenién-

cia. Repetindo esta mesma andlise para wy, obtemos:

AE(x)]™! (-0 x¢In xexp[3wa(x — 1)]
Owy PO+ (1 = Qp)x€exp [Bw,(x — 1)]3/2 7

(5.5)

Comparando o painel direito da figura (5.2) com o painel direito da figura (5.1), podemos ainda
notar que o parametro wy s exige uma precisdo bem menor nas medidas de #(z) para estima-lo se
comparado com w,. Novamente, isto deve-se ao fato de wys ser menos sensivel ao SE do que

W,, cuja relagcdo entre At(z)/#(z) e wy s € proporcional a

AEX)]™! x(1-0 )xflnxexp [9(wo — wos)(1 — x)] — x¥(1 — x) exp [9(wo — wo5)(1 — x)]
Owo s " {Qux~! + (1 = Qp)x¥ exp [9(wy — wos)(1 — x)]}3/2

(5.6)

sendo & = —1 + 6wy — Ywy 5.
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Estes resultados servem de motivacdo para analisar a evolugdo dos vinculos cosmoldgicos
através de outras abordagens, tal como simulagdes de #(z), assim como o formalismo da Matriz
de Fisher e da Figura de Mérito. Ambos serdo foco do préxima secdo, onde tais formalismos

sdo apresentados assim como os resultados obtidos através deles.

5.3 Matriz de Informacao de Fisher e Figura de Mérito

O formalismo da Matriz de Informacado de Fisher (MIF) nos fornece informag¢des acerca das
incertezas sobre os parametros que desejamos restringir. De posse do ajuste de um modelo
modelo cosmoldgico, dado por x*(p), onde p = {x,y} sdo os parAmetros que descrevem tal

modelo, podemos definir a MIF da seguinte maneira:

1 o P
X2 Jx0y

(F1=5| "% | (5.7)
Byﬁxm

A MIF equivale a inversa da Matriz de covariancia (MC)', que corresponde a:

o2 Oxy

[c1={ * ; (5.8)

2
Ty Oy

onde o € o} correspondem, respectivamente as incertezas associadas aos respectivos paramet-
o8 x € y, enquanto o, € a covariancia entre x € y, a qual pode ser definida em termos das in-
certezas sobre as estimativas de x € y por oy, = 0yy = po 0y, com —1 < p < 1. O sinal negativo
ou positivo indicam anticorrelagdo ou correlagcdo, respectivamente, entre estes parametros, ao
passo que p = 0 representa independéncia entre 0s mesmos.

Por sua vez, a Figura de Mérito (FoM, do inglés Figure of Merit) consiste em um parametro
que condensa as informagdes sobre os vinculos fornecidos pelos dados em um ndmero, ndo
possuindo, portanto, uma definicdo definitiva para a mesma. Basta, portanto, satisfazer as
condicdes de favorecer ajustes que nos fornega incertezas pequenas sobre {x, y} em detrimento
dos casos em que estes vinculos sdo menos restringentes. Contudo, existem algumas defini¢des

usualmentes empregadas na literatura. Em [100], por exemplo, a figura de mérito € definida por

FOMDETF = 7T/A . (59)

onde A corresponde a drea englobada pela elipse da regido de confianca em 20, escrita como:

A = n(A ooy V1 - p?, (5.10)

T Estas relacdes entre [F] e /\{z(x, y), bem como [F] e [C], s@o vélidas apenas quando assumimos gaussianiedade do
x>(x,y) com respeito aos pardmetros ajustdveis. Existem discussdes na literatura apontando que os ajustes obti-
dos para {wy, w,} ndo apresentam esta caracteristica, no entanto, tais relagdes serdo adotadas neste trabalho em
virtude do extenso uso desta suposi¢ao na literatura, permitindo assim uma comparagdo direta com os resultados
presentes nela.
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sendo A)(z = 6.17, neste caso. Esta escolha da FoM em termos de A se da naturalmente, pois
trata-se da medida mais direta que permite quantificar os vinculos sobre o espago paramétrico
de {x,y}. Podemos ainda relacionar a FoM explicitamente com (5.8) de modo que, apds algum

algebrismo, (5.9) torna-se:

1
\V617ndet[C]

Em [100], as andlises foram realizadas via reparametrizacdo do modelo CPL em termos dos

FOMDETF = (511)

pardmetros {wp, w,}, mostrando que a defini¢do (5.11) equivale a:

1

\/6.17770'%0'% '

No entanto, esta definicdo (5.12) apresenta uma desvantagem. Ela ndo permite aumentar o poder

FOMDETF = (512)

de restri¢ao sobre o espagco paramétrico da energia escura, mas tao somente descorrelacionar o
plano {wy, w,}. Tal propésito € cumprido apenas quando realizamos a transformacao {wg, w,} —
{wo, w.}, tal como discutido na se¢do 4.4 e apresentado no Apéndice 3.

Para as nossas andlises, contudo, adotamos a FoM apresentada em [101], a qual omite os
fatores numéricos da expressdo (5.11) argumentando que raramente h4 uma distribui¢do de y?
perfeitamente Gaussiana em 20~ com relacao aos seus parametros ajustaveis. Omitindo também

o fator numérico x, temos, portanto:

1
Vdet[C]

Além da simplicidade e robustez destes formalismos da MIF e FoM, eles mostram-se facilmente

FoMyng = (5.13)

manipuldveis, sendo esta a motivagdo que nos levou a adotd-los. Maiores detalhamentos sobre

a sua manipulacdo encontram-se no Apéndice 2.

5.4 Simulacoes numeéricas

Simulacdes numéricas tem sido empregadas cada vez mais frequentemente na Astronomia com
o proposito de obter previsdes de um modelo tedrico, assim como os resultados previstos por fu-
turos levantamentos observacionais. Neste trabalho, serdao utilizados o Método de Monte Carlo
(MMC) e o Método de Bootstrap (MB) para este propdsito, técnicas robustas cujos maiores
detalhadamentos encontram-se em [103], de modo que a prescricao elaborada para a producao
das amostras sintéticas serd baseada nestes métodos.

Em nossas andlises, realizamos simulagdes via MMC com o propdsito de obter nossas amostras
sintéticas de #(z), as quais encontram-se de acordo com uma distribuicdo Gaussiana centrada
em um modelo fiducial ACDM plano tal que Q, = 0.27 ¢ Hy = 74.3 km s~! Mpc~', valores
consistentes com os melhores ajustes obtidos via medidas das anisotropias de temperatura da

RCF [44], medidas diferenciais de observagdes de estrelas varidveis Cefeidas [88], de tal modo
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Figura 5.5: Exemplos de nossas amostras simuladas de idade de galdxias com N = 100 pontos,
medidas em bilhdes de anos (Gano), versus o redshift z. No painel da esquerda,
adotamos o = 10%, ao passo que a amostra do painel da direita possui oy = 5%. Em
ambos os gréficos a linha s6lida azul representa o modelo fiducial no qual baseiam-
se as simulagdes.

que o desvio padrdo desta distribuicdo de probabilidade corresponde ao erro percentual das
determinacdes de #(z).

De acordo com informagdes fornecidas pelas missdes observacionais futuras, tais como o
Atacama Cosmology Telescope (ACT) no Chile e Southern African Large Telescope (SALT) na
Africa do Sul, é esperado uma amostra de até 2000 galéxias velhas observadas em um intervalo
de 0 < z < 1.5, com 10% de incerteza sobre as suas determina¢des de idade. Baseadas nestas
previsoes, nossas realizagdes serdao divididas em grupos de 100, 500 e 1000 pontos uniforme-
mente distribuidos neste intervalo de redshift. Além disto, adotamos o = 5% e 10% do valor
de #(z) fiducial, também consistente com as previsdes destes futuros surveys. Assim, temos no

total seis grupos de amostras, sendo eles:

1. N=100 com o = 10%.
2. N =100 com o = 5%.

3. N =500 com o; = 10%.
4. N =500 com o = 5%.

5. N =1000 com o = 10%.

6. N =1000 com o = 5%.

onde N representa o nimero de pontos de idade e o consiste na incerteza das medidas de #(z).
Exemplos destas amostras sintéticas podem ser visualizados na figura (5.5). Nosso propdsito €
realizar um estudo do potencial de restricdo que possuem estes dados futuros sobre modelos do

tipo w(z)CDM, sendo eles:
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Dados O w, Ow, Pww, FoM
SVI 1.920 9.885 -0.968 0.209
SVIJ + OAB 0.552 3.622 -0.955 1.685
Union2.1 (estat.) 0.571 4.892 0.925 0.940
Union2.1 + OAB (estat.) 0.128 0.794 -0.920 25.111
Union2.1 (estat. + sist.) 1.409 4.630 0933 0.425
Union2.1 + OAB (estat. + sist.) 0.187 1.007 -0.922 13.751
Dados Tw, Owos  Pwowys FoM
SVI 1.920 1.517 -0.836 0.626
SVIJ + OAB 0.552 0.700 -0.859 5.056
Union2.1 (estat.) 0.571 2.170 0.958 2.820
Union2.1 + OAB (estat.) 0.128 0.155 -0.748 75.334
Union2.1 (estat. + sist.) 1.409 2902 0.981 1.275
Union2.1 + OAB (estat. + sist.) 0.187 0.161 -0.687 41.253
Dados Tw, O, Ze FoM
SVJ 1.920 0.501 0.251 1.040
SVJ + OAB 0.552 0.172 0.190 10.557
Union2.1 (estat.) 0.571 0.235 -0.112 7.448
Union2.1 + OAB (estat.) 0.128 0.055 0.213 142.971
Union2.1 (estat. + sist.) 1.409 0.545 -0.246 1.303
Union2.1 + OAB (estat. + sist.) 0.187 0.078 0.252  68.337

Tabela 5.1: Vinculos sobre a energia escura obtidos pelos dados observacionais de #(z), SNe la e
OAB. A primeira coluna da tabela refere-se a amostra utilizada para cada anélise, ao
passo que a segunda e terceira colunas correspondem as incertezas associadas aos
parametros cosmoldgicos. A quarta coluna apresenta o coeficiente de correlacdo,

ou o redshift pivd, enquanto a ultima coluna consiste na FoM obtida.

1. Parametrizacdao CPL.
2. Parametrizagdo W, adotando z. = 0.5.

3. Parametrizacao W, a qual ndo assume qualquer valor de z. a priori, sendo representada
por W L.

Para estimar os vinculos cosmoldgicos impostos pelas simulagdes, produzimos 30 realiza-
¢oes de #(z) via MMC para cada um destes seis grupos de amostras de #(z), calculando as suas
respectivas FoM. Posteriormente, produzimos 10* novas realiza¢des através do MB, tomando
como amostra original as 30 FoM obtidas no passo anterior, tal que a média aritmética da FoM
destas realizacdes sdo tomadas como o valor central absoluto da FoM, enquanto a média arit-
mética de seus respectivos desvios absolutos da média correspondem a sua dispersao.

O método bootstrap € utilizado nestas andlises por fornecer uma distribui¢do Gaussiana para
a FoM com relacdo ao nimero de ocorréncia de seus valores possiveis, o que permite obter

uma estimativa robusta para o valor central da FoM para cada configuracdo das simulagdes de



5.5. RESULTADOS 49

100F E

] Y RO E | 1 | | | | | q | | | | |
0. 0 200 400 600 800 1000 0. 0 200 400 600 800 1000 o 0 200 400 600 800 1000
N N N

Figura 5.6: Figura de Mérito (FoM) versus N, o numero de pontos das amostras simuladas de
1(z) obtidas para o modelo CPL (painel da esquerda), W (painel central) e W I (painel
da direita), assumindo o = 10% em todos os casos. Os quadrados representam as
FoMs obtidas para realizag¢des de #(z) sozinhas, os circulos tratam-se das realiza¢des
de #(z) + OAB, ao passo que as linhas horizontais continuas representam os dados
observados de idade (em vermelho) e SNe Ia (em azul), enquanto as tracejadas
referem-se a andlise combinada dos com os dados de OAB.

1(z). Ja o uso do desvio absoluto da média para a obten¢do da barra de erro da FoM central é
justificado por este ser um pardmetro mais resistente quanto aos expurios*, os quais desviam o
valor médio de suas FoMs do valor mais provavel de sua ocorréncia, espurios estes presentes
em cada realizac@o de grupos de 30 FoMs. Por isto, a escolha por este parametro ao invés do
desvio padrao, o qual é mais usualmente empregado na literatura para fins de obter a dispersao
de uma distribuicao Gaussiana.

Utilizamos, ainda, um prior em H, de 74.3+3.6 km s~! Mpc™!, determinado por [88], escolha
justificada por se tratar de uma medida independente de modelo cosmolégico. Além disto,
marginalizamos os parametros Q., € Hy em nossas andlises, pois nosso foco reside nas incertezas
relacionadas aos parametros relacionados a w(z)CDM, bem como langcamos mao das 6 medidas
de escala das OAB apresentadas na secdo 3.3. Os resultados obtidos por intermédio desta

prescricao sdo apresentados na proxima se¢ao.

5.5 Resultados

Calculamos a FoM definida de acordo com (5.13) para os dados observacionais de #(z), publi-
cados em [72], e para a compilacdo de SNe Ia Union2.1 [59], tanto separadamente quanto em
conjunto da andlise combinada com os dados de OAB disponiveis na literatura, cujos resulta-
dos localiza-se na tabela (5.1). Estes dados foram empregados com o objetivo de visualizar o
status atual do poder de restricao destes observaveis sobre o modelo CPL. Acerca das amostras
simuladas, presentamos a FoM fornecida pelas realizag¢des de #(z) versus o nimero de pontos de

cada amostra nas figuras (5.6) e (5.7), mostrando, assim, como os vinculos sobre w(z) evoluem

¥ Na literatura, tais pontos sio comumente referidos como outliers.
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Figura 5.7: Figura de Mérito (FoM) versus N, o numero de pontos das amostras simuladas de
1(z) obtidas para o modelo CPL (painel da esquerda), W (painel central) e W I (painel
da direita), assumindo o = 5% em todos os casos. Os quadrados representam as
FoMs obtidas para realizag¢des de #(z) sozinhas, os circulos tratam-se das realiza¢des
de #(z) + OAB, ao passo que as linhas horizontais continuas representam os dados
observados de idade (em vermelho) e SNe Ia (em azul), enquanto as tracejadas
referem-se a andlise combinada dos com os dados de OAB.

conforme N aumenta ou o decresce.

Tais resultados permitem visualizar a vantagem de reparametrizar o modelo CPL em torno
do z., de modo a garantir um ganho na FoM de um fator 3 quando empregamos a abordagem
de [101]®%, como foi mostrado na tabela (5.1) e nos painéis centrais de ambas as figuras suprac-
itadas. Ainda assim, nossos resultados apontam claramente que a ado¢do de z. = 0.5, mesmo
sendo capaz de aliviar a degenerescéncia existente no plano {wy, w,}, ndo corresponde ao z.
verdadeiro para as amostras observacionais, ou mesmo para as simulacdes de idade. Com isto,
os vinculos fornecidos ndo exploram todo o potencial que a reparametrizacao W possui, o que €
feito ao relaxar esta imposi¢do sobre z.. Lancando mao do formalismo da MIF, que permite fé-
cil manipulacdo das mesmas quanto a transformacao de varidveis (como mostrado no Apéndice
2), calculamos também a FoM para o caso deste z. livre, resultando, assim, em um ganho no
poder de restri¢ao de até fator 2 comparado com a FoM da parametrizacao W.

Nestas mesmas figuras, apresentamos também a FoM obtida para os dados de #(z) da literatura
e das SNe Ia da compilagdao Union2.1 assumindo apenas seus erros estatisticos, tendo como ob-
jetivo confrontar o potencial restritivo das realizacdes de #(z) frente as amostras observacionais
disponiveis no momento. Para os modelos CPL e W, € possivel notar que nossas amostras
simuladas oferecem vinculos superiores aos das SNe mesmo quando N = 100. Quando N =
1000, temos a FoM destas realizacdes superior a da SNe [a em mais de 10~ para ambos modelos
considerados. Isto mostra que os dados de #(z), caso apresentem estas configuragdes no fu-
turo, serdo competitivos frente as SNe la, ampliando ainda mais a gama de testes cosmoldgicos
confidveis a nossa disposi¢ao.

No entanto, os resultados obtidos para o modelo W I apontam que o potencial restritivo

% Este ganho na FoM pode ser obtido analiticamente, tal como demonstrado no Apéndice 3.
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das nossas realizagdes ndo mostram-se tdo competitivos frente as SNe Ia quanto nos casos
anteriores, embora ainda seja possivel superar seus vinculos em 1o quando oy = 5% e N >
500. Podemos notar, deste modo, que os dados de SNe Ia demonstram maior sensibilidade a
reparametrizacdo W quando o parametro z. € calculado explicitamente. Tal fato se deve ao plano
{wo, w,} encontrar-se correlacionado, diferentemente dos resultados apontados pelas andlises via
dados de #(z) e OAB, que apresentam anticorrelacdo entre estes parametros, como pode ser visto
no sinal do coeficiente p na tabela (5.1). Por tal motivo, os vinculos cosmoldgicos impostos
pelas SNe Ia mostram-se mais sensiveis a acdo do parametro w. do que nossas realizacoes de
1(2).

Estes mesmos gréficos apontam, também, que o ganho no poder de restricdo por parte da
combinacdo entre dados de SNe Ia + OAB, comparando com a FoM das SNe Ia sozinhas, é
maior do que a razdo entre as FoMs de #(z) + OAB de #(z) somente. Isto pode ser explicado
através da correlacdo dos NC no plano {wy, w,}, conforme discutido no paridgrafo acima. Como
os dados de OAB apresentam anticorrelagdo assim como os dados de #(z), temos que os NC do
espaco formado por {wy, w,} pelas SNe Ia sdo ortogonais aos do OAB, algo que ndo se repete
para a combinagdo #(z) + OAB, mostrando entdo por que esta primeira combinacdo fornece
vinculos melhores sobre estes parametros. Vale ainda frisar que apenas os erros estatisticos
das observagdes das Sne la foram tomados quando realizamos esta comparagdo direta com
nossas simulagdes de #(z). Isto deve-se ao impacto dos erros de origem sistematica sobre os
vinculos cosmolégicos, o que foi apontado ja na secdo 3.6 e pode ser visualizado na tabela
(5.1), assim como a pouca relevancia dos erros sistemdticos nas estimativas de #(z), tal como
discutido em [72].

Por fim, € possivel dizer que as observacOes esperadas de idade #(z) mostram-se capazes
de aprimorar consideravelmente os vinculos sobre modelos w(z)CDM, porém, sdo ainda in-
suficientes para apontar uma dependéncia temporal da energia escura e excluir A como sua

principal candidata.






6 Conclusoes e Perspectivas

6.1 Conclusoes e perspectivas futuras

Desde o final dos anos 1990, a drea da Cosmologia encontra-se em uma fase de transformacao
profunda quanto a compreensdo do conteido material que constitui o Universo, fruto da quali-
dade ascendente dos dados coletados pelos levantamentos observacionais desenvolvidos desde
entdo. Tal revolucdo tem permitido a criagdo de novos caminhos para a investigacao de um dos
maiores desafios encontrados hoje pelos cosmélogos, que é a determinacao do mecanismo fisico
por trds da expansdo acelerada do Universo. O problema de ajuste fino que afeta a Constante
Cosmoldgica vem impulsionando a elaboragdo de uma miriade de modelos cosmolégicos como
alternativas a mesma, contudo, mesmo sob a luz das amostras observacionais mais recentes e
precisas, ainda nao € possivel aliviar a degenerescéncia de grande parte destes modelos com
respeito ao ACDM no presente momento.

Nesta dissertagdo, nos concentramos em modelos que assumem evolug¢do temporal para a
energia escura através de uma forma funcional, denominados w(z)CDM, e do estudo de seus
vinculos a partir de dados de idades de objetos distantes, #(z). Esta escolha € justificada pelo
crescente interesse sobre eles e por sua simplicidade, tornando-se entdo a abordagem mais direta
e eficiente para detectar uma possivel dependéncia temporal na EdE que representa a energia
escura. J4 a escolha destes observdveis se deve, além da pouca exploracdo do mesmo por
parte de testes cosmoldgicos, a expectativa de dados com boa precisao por parte de surveys que
entrardo em atividade nos préximos anos, tais como o ACT, SALT e J-PAS [104].

No entanto, as restricdes impostas via observacoes de #(z), assim como dos dados mais atuais
de SNe Ia, RCF, OAB e H(z), sobre tais modelos ainda sdo bastante limitados, apresentando
uma forte degenerescéncia no espaco paramétrico que caracteriza w(z). Sendo assim, desen-
volvemos dois métodos visando realizar um estudo do potencial de restricdo sobre esta com-
ponente por parte dos dados futuros de idade. O primeiro deles consiste em um procedimento
analitico baseado na relacdo entre as incertezas de #(z) e os erros dos parametros cosmoldgicos,

de modo a fornecer a precisdo exigida para que seja possivel impor vinculos arbritrdrios sobre
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tais parametros. Ja o segundo método se trata do desenvolvimento de uma prescri¢cdo para a pro-
ducgdo de amostras sintéticas de dados de #(z) via simulacdes de MC, almejando também obter
estimativas do poder de vinculo possuirao estes dados futuros. Além disto, tais previsdes serdo
confrontadas com os vinculos fornecidos pelos dados observacionais disponiveis hoje, tendo
como propdsito uma comparagio entre o status atual e a perspectiva de um futuro préximo
destes mesmos vinculos.

Sobre esta primeira abordagem, seus resultados apontam a dificuldade latente em restringir
satisfatoriamente os parametros que descrevem w(z). Isto ocorre por causa do SE que atua sobre
0s mesmos, pois a dependéncia entre #(z) e estes objetos possui uma forma analitica complexa,
especialmente do parametro que acompanha a evolucdo com o redshift, w,. Contudo, esta
questdo dos vinculos sobre w, pode ser aliviada ao reescrever a parametrizacdo CPL em termos
de um redshift pivo, z., e redefinindo-a em termos de w, = w(a.), como foi mostrado nas figuras
(5.2) e (5.4). Finalmente, estas anélises revelam ainda que o mdximo do erro percentual de #(z)
nao ocorre em altos valores de redshifts. Em outras palavras, uma medida de idade realizada em
Z mais baixos € capaz de restringir wy € w, do mesmo modo que observagdes compreendidas
em redshifts mais altos, ainda que seja menos precisa, marcando assim uma vantagem do ponto
de vista técnico das observacoes.

O segundo método de estudo, por sua vez, mostra que estes dados de #(z) esperados para
o futuro préximo possuem potencial de restricdo superiores ao das SNe Ia atuais, ainda que
tenhamos um niimero menor de objetos em sua amostra, revelando-se, portanto, um teste com-
petitivo para a obtengdo de vinculos cosmoldgicos. Ainda que os vinculos impostos pela com-
binagdo das amostras de SNe Ia + OAB superem os de #(z) + OAB, isto ocorre por uma
questdo técnica, que é a ortogonalidade existente entre os NC de OAB e SNe Ia, algo que a
segunda combinagio nio apresenta. E de grande importincia também ressaltar a vantagem da
reparametrizacdo do modelo CPL tal como descrito na secdo 4.4 desta dissertacdo, em espe-
cial quando a imposicdo z. = 0.5 € relaxada. Apesar do extenso uso deste valor na literatura,
os dados disponiveis hoje, bem como os de nossas amostras simuladas, ainda ndo apresentam
Z. proximo dele, afora que este relaxamento permite vinculos ainda melhores por quebrarem
completamente a degenerescéncia do plano {wgy, w,}. Assim, recomendamos a ado¢do destas
reparametrizagdes caso seja desejado explorar todo o potencial que este modelo CPL possui.
Os resultados destas previsdes encontram-se nas figuras (5.6) e (5.7).

Finalmente, esta dissertacdo também destaca a eficiéncia das técnicas estatisticas da MIF e
da FoM, as quais possibilitam quantificar o potencial restritivo de dados simulados por meio
de manipulacdes simples e rdpidas, sendo o ideal para o tratamento de trabalhos com foco em
previsdes de vinculos cosmoldgicos a partir destas simulagdes. Isto, por sua vez, indica uma di-
recao para trabalhos futuros, onde poderemos empregar esta metodologia para obter estimativas
de vinculos futuros sobre outras classes de modelos cosmoldgicos. Alternativamente, podere-
mos também realizar estas previsoes a partir de dados simulados de outros observaveis, como

de SNe Ia, OAB, ou mesmo determinac¢des do pardmetro de Hubble, o qual possui a vantagem
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de ser menos suscetivel ao SE por ndo exigir nenhuma integracao para a sua obtengcdo. No
mais, uma outra possibilidade é determinar qual a incerteza requerida para os dados observa-
cionais para que um determinado modelo cosmoldgico possa ser provado ou refutado. Para tal,
poderemos também empregar amostras observacionais sintéticas, nos dizendo o quao precisas
devem ser as observacdes futuras para inferir se a aceleragdo csmica € realmente motivada
por uma Constante Cosmoldgica ou por outro mecanismo ainda mais complexo. Com isto,
teremos metodologias robustas para realizar previsdes acerca do potencial de restricdo que as
campanhas observacionais dos préximos anos irdo fornecer, tal como a viabilidade dos modelos

cosmoldgicos de acordo com as configuracdes esperadas para estes Surveys.






Apéndice 1

1 Estatistica e estimativa de parametros cosmoldogicos

Funcao verossimilhanca

Considerando a grande quantidade de dados observacionais que dispomos hoje, é fundamen-
tal o desenvolvimento de métodos estatisticos robustos para suas andlises, de forma a exigir o
minimo de custo computacional possivel. Um destes métodos consiste em definir uma quan-
tidade que seja capaz de comparar as informagdes fornecidas por um modelo tedrico com as
medidas derivadas das observacdes, mostrando o quio verossimil ele é. Podemos defini-la
através da fungdo verossimilhanga, £(d|p, M), que determina a probabilidade de medirmos os
dados d = {d,,d>, ...,d,} considerando o modelo M e os parimetros p = {pi, p2,...Pm} que 0O
descrevem.

Assim, a func¢io verossimilhanca assume a forma:

L(d|p, M) oc e X @72 (1)

onde x*(p) é dado por

X*(p) = (d —d(p))C™' @™ —d(p))" . 2)

Esta expressao € valida supondo que estes observéveis sejam independentes entre si, sigam uma
distribui¢do normal em torno de seus valores verdadeiros, i.e., d(p) [105], e C seja a matriz de
covariancia fornecida pelos erros experimentais. Se estes dados sdo descorrelacionados, temos

C = 6;;07, e assim (2) torna-se:

n(d%s — d(p)\
2 _ i
PEOED (—U ) . 3)

obs
i=1 i
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4
qg 1 2 3 4

68.27% 1.00 2.30 3.53 4.72
90% 271 461 625 7.78
95.45% 4.00 6.18 8.02 9.72
99% 6.63 921 113 133
99.73% 9.00 11.8 142 163
99.99% 15.1 184 21.1 235

Tabela 1: Ay? em fun¢io do niimero de graus de liberdade v e do nivel de confianca g.

Portanto, devemos maximizar a fung¢do verossimilhanga £(d|p, M), equivalente a minimizar
x*(p), de modo a nos fornecer quais valores destes parimetros p sdo mais compativeis com estas

observacdes d°”, caracterizando assim o melhor ajuste de M com respeito a estas medidas *.

Funcao Densidade de Probabilidade

Além da funcdo verossimilhancga , temos também a funcdo de densidade de probabilidade
density probability function (PDF). Ela nos permite inferir qual a probabilidade de obtermos os
parametros 6 a partir de um modelo fisico, M, e de uma amostra observacional, d. Assumindo

que este € o modelo que melhor representa o Universo, a PDF € definida por:

L(dlp, Myx(p, M)
(dlp. M) = ,
PR T dp Ldip, Mz, M)

)

expressao na qual baseia-se o Teorema de Bayes [106]. Em (4), L(d|p, M) é dada por (1),
p(d|p, M) representa a PDF posterior, e por fim (p, M) denota a PDF que convencionalmente
chamamos de prior, onde codificamos todo o conhecimento anterior sobre os parametros que
desejamos estimar mesmo antes de termos posse de d. No caso de um prior gaussiano e de uma

amostra cujos dados sejam descorrelacionados, (3) pode ser escrito como

&)

s (@A) (P - p)
X(P)=Z( ) +

obs
i

0—0bs

i=1 Pj

obs

sendo p?”* uma medida experimental do pardmetro p; da qual ja temos posse.

* Um teste rdpido e simples para verificar a qualidade do ajuste é o cdlculo de x2, também conhecido como
)(2 reduzido, onde v denota os graus de liberdade do sistema, i.e., nimero de dados da amostra em questdo
subtraido do niimero de parAmetros ajustdveis. Quanto mais préximo de uma unidade for este valor de 2, maior
a qualidade deste ajuste.
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Marginalizando parametros

Consideremos um modelo descrito por n parametros ajustaveis. Para a realizacdo de um teste
cosmoldgico deste modelo, nosso interesse pode residir em apenas alguns de seus parametros,
nao todos eles. Assim, podemos nos valer de um recurso chamado de marginalizagdo, tal que
permite eliminar a dependéncia de y*(p) dos mesmos. Tal procedimento pode ser realizado
ao integrar a funcdo verossimilhanga (1) sobre todos os valores possiveis que estes parametros

podem assumir, ou seja:

2@ =2 [dp, [aps--- [apaecornrop). ©)

onde pi, p2, -+, pm representam os m parametros indesejados nesta andlise e )22(13) repre-
senta o y? marginalizado. Para um exemplo pratico, é comum efetuar a marginalizacdo sobre
o parametro de Hubble atual, H,, em casos que buscamos impor vinculos sobre a energia es-
cura, pois este parametro ndo nos fornece informacdes acerca da recente fase de aceleracao do

Universo.

Analise conjunta

Tendo posse de n amostras observacionais para fins de investigar um certo modelo cos-
moldgico, podemos realizar uma anélise conjunta com todos estes dados ao tomar o produto

de suas respectivas fungdes verossimilhanga , tal como:

Leonj(dlp, M) = La,(d]p, M) X L, (d[p, M) X - - X L, (dlp, M) , (N

onde A; representa cada uma destas amostras. Alternativamente, basta somar o y? fornecido por

cada uma delas, sendo assim:

Xeoni®) = Xa, (D) + X2, () + - + x4, () - (8)

Niveis de confianca

Ainda que o método da méxima verossimilhancga seja eficiente para localizar o ponto melhor
ajuste de um modelo cosmoldgico, ele ndo fornece informacgdes sobre o quao restrito encontra-
se este ajuste. Para tal, precisamos estabelecer intervalos que medem os graus de confianca
que um conjunto de parametros p representem o Universo observado [107]. Assim, € usual na
literatura representar a estimativa de erros sobre os parametros cosmolégicos na forma de uma

regido ou contorno, aos quais sao referidos como niveis de confianca (NC). Estes intervalos
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sdo obtidos em torno do melhor ajuste de p, cujos respectivos limites englobam uma regiao
de porcentagem ¢ de localizar os “parametros verdadeiros” do Universo. Podemos obté-los ao

variar 2. (o valor de (2) no ponto de melhor ajuste) de uma certa quantidade, como segue:

Xoin + MY = X*(q) . )

Assim, todos os conjuntos de m pardmetros cosmoldgicos que satisfazem a condi¢do imposta
em (9) correspondem aqueles que possuem g% de serem os parametros verdadeiros que bus-
camos. Naturalmente, quanto maior for ¢, maior serd o nimero de p que estardo compreendidos

em seu respectivo NC. De modo formal, as regides de confianca podem ser tracadas quando:

Ax? )2)=1 -1]2 )
00 = [ gD T2 8¢)2) )
0

TV N rvj2
onde v denota 0 NGL do sistema de n dados e m parametros ajustdveis, I'(v/2, x%. /2) a fun¢do
I incompleta e Q(v, x2. ) a probabilidade correspondente a um determinado NC. Uma tabela
relacionando os niveis de confianga em funcdo do Ay? e dos NGL v encontra-se na tabela (1),
retirada de [103]. Convencionalmente, atribuimos os erros de 1o, 20~ € 30 sobre p aos NC
de 68.27%, 95.45% e 99.73%, respectivamente, i.e., os valores minimos € maximos destes

parametros que encontram-se sob estas curvas.
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2 Manipulacao das Matrizes de Fisher

Além da simplicidade que este formalismo possui para estimar estes vinculos, permite também
faceis manipulacdes, tal que podemos realizarmos marginaliza¢do de parametros, adicionarmos

priors, analises conjuntas, etc., conforme serd descrito a seguir com base no artigo [108]

Marginalizacao

Suponhamos que temos uma matriz de Fisher [F] tal qual (5.7), que nos diz respeito sobre os
seguintes parametros cosmoldgicos: {h, Qx,}. Se desejarmos marginalizar o parametro 4,
basta invertermos esta matriz [ F'], de modo a obtermos [C] e assim excluirmos os elementos de
[C] referentes a &, i.e. as linhas e colunas relacionadas a esta varidvel, afinal, quando falamos
dos erros associados a (25 e €Yy, automaticamente realizamos uma marginalizacdo sobre /4, pois
permitimos as incertezas sobre ele possam assumir qualquer valor, ou seja, integramos estas in-
certezas sobre todos os seus valores possiveis, enquanto calculamos os o referentes aos demais

parametros sem nos preocuparmos mais com /. Assim, teremos uma nova MC dada por:

T QA0

2
cr=| 7o , (11)

2
T00n O'Qk

Fixando parametros

Se quisermos fixar = 0 na matriz de fisher do exemplo anterior, retiramos as linhas e colunas

de [F] referentes a esta variavel, e assim a matriz de covariancia [C] e os erros associados as
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demais componentes serdo calculados ja sob esta consideragao.

Priors

Ao invés de marginalizar & em nossa andlise, podemos simplesmente adicionar um prior sobre
0 mesmo, caso tenhamos uma medida observacional desta varidvel que julguemos confidvel.
Portanto, ao assumirmos um prior de &7 = 70 + 5 km s™! Mpc™! em 10, adicionamos 1/0* =

0.04 no elemento da diagonal de [F] referente a este parametro.

Transformacao de variaveis

Consideremos agora uma matriz de Fisher [F] dada em termos dos parametros p = {a, b, c},
porém, desejamos expressa-la em termos de outro conjunto de parametros, g = {d, e, f}. Pode-

mos obter uma nova matriz de Fisher [F’] em termos de g utilizando ainda a [F'] original, de

acordo com:
op; 0
Z Di pJ (12)
m 661]
Matricialmente, a expressao (12) torna-se:
[F'] = [MT"[F1[M], (13)

onde M;; € a matriz de transformagao entre os parametros de p e os de g, dada explicitamente

por:

da da da

ad e of

_| mavon
M]=1 5i%3 |- (14)

e dc dc

ad de f
Se, por exemplo, tivermos p = {h, Q, 4}, cuja sua matriz de Fisher associada a p € [F] e nosso
objetivo € expressd-la em termos de g = {h, w, wy}, basta calcularmos as derivadas parciais entre

cada parametro pertencente a p € g, assim como nos mostra (14).

Anadlise conjunta

Se tivermos resultados da matriz de Fisher para {h, Q4, Qy} por multiplos experimentos, pode-
mos analisd-los conjuntamente ao somar a matriz de Fisher de cada experimento, tal que [Fr] =
[F]+ Zfil [Fi], sendo [F] a matriz de Fisher do experimento original, [ F;] a matriz de Fisher dos

demais e N o niimero total dos experimentos considerados. Portanto, se quisermos marginalizar



2. MANIPULACAO DAS MATRIZES DE FISHER 63

algum destes parametros, temos que fazé-lo depois desta operagao de soma de matrizes de
Fisher, a menos que os parametros de incubacdo sejam descorrelacionados entre cada experi-
mento, onde neste caso a marginalizacdo deve ser realizada antes da soma das [F] correspon-

dentes a cada experimento.
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3 Impacto das reparametrizacoes da CPL na Figura de
Mérito

Podemos comparar o poder de restricdo de cada reparametrizagdao da CPL (i.e., {wop, w,} =
{wp, wa} [100], ou {wo, wa} = {wo, wc} [101]) através da manipulagdo da MIF assim como de-
scrita no Apéndice 2. Considerando que o parametro w,, transforma-se linearmente com relacao
a wy de acordo com

Wo = Wp — wy(l - ap) > (15)
podemos utilizando a matriz de transformacdo [M], tal como definida em (12) como segue:

gwo Jurp 1 -1
_ Owy, 0w, _
[M] - ( 6WI; Bwa ] - ( 0 1 ) : (16)

Owp Ow,

Ja para a reparametrizacdo da Wang, levando em consideracao a relacdo entre w, e w, dada por

We —w
W= —— (17)
1-a
obtemos a seguinte matriz de transformacao:
9wy dwo 1 0
— | 9w ow —
[M] - Ow, Ow, - -1 1 ' (18)
dwg Owe (1-ac) (I-ac)

Denotando a MIF destas reparametrizacdes por [F’], que pode ser obtida a partir da MIF
fornecida pela parametrizagdo CPL via expressao (13) do Apéndice 2, temos que a FoM da

reparametrizacdo do DETF se compara com a da CPL de acordo com

FoM' = +/det{MT]det[F]det[M] = y/det[F] = FoM , (19)
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pois FoM’ = (V/det[C’'])™! = +/det[F’], sendo [F’] e [C’] as MIF e MC transformadas, respec-
tivamente. Ou seja, a transformacdo {wy, w,} = {wp, w,} ndo altera o valor da FoM da CPL,
apenas soluciona a degenerescéncia do espaco paramétrico original da CPL. Porém, para o caso

da reparametrizacao {wy, w,} = {wy, w.}, temos:

FoM' = +/det{MT]det[F]det[M] = /9 det[F] = 3FoM , (20)

demonstrando que tal reparametrizacao possibilita um ganho de fator 3 no valor da FoM de CPL,

justificando, portanto, porque esta reparametrizacdo foi adotada ao invés da proposta de [100].
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