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“A naturcza & um enorme jogo de xadrez disputado por
deuses, e que temos o privilégio de observar. As regras do
jogo sdo o que chamamos de fisica fundamental,

e compreender essas regras ¢ a nossa meta’.

Richard Feynmann.
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Resumo

Com o objetivo de descrever modelos cosmologicos inomogéneos, usamos a solugio es-
fericamente simétrica de Lemaitre-Tolman-Bondi (ETB). Estes modelos sao categorizados
em duas subclasses: de Big Bang ndo simultineo e de Big Bang simultaneo. Ressaltamos
a importancia destes modelos em conseguir reproduzir a relagao distancia luminosidade-
redshift do modelo ACDM sem a adi¢ao ad hoc de uma constante cosmologica. No contexto
dos modelos de Big Bang nao sinmltaneo, consideramos dois modelos para valores posi-
tivos e negativos da derivada da funcao Big Bang, ¢};(r). Enquanto nos modelos de Big
Bang simultaneo consideramos trés perfis de matéria que representam vazios locais. Dis-
cutimos explicitamente os modelos de Big Bang inomogéneo com parcial sucesso, contudo
também apresentam perigos potenciais na sua aplicabilidade ao universo real. Além disso
confirmamos que as medicies do desvio temporal do redshift sao uma boa ferramenta
para discriminar os modelos inomogéneos com o modelo padriao ACDML

A amostra JLA {Joint Light-curve Analysis) ¢ ajustada com os modelos de Big Bang
nio simultaneo, enquanto para os modelos de Big Bang simultineo, acrescentamos a ana-
lise BAO (Baryon Acoustic Oscillations) de modo a restringir o espago de pardmetros
do modelo. Nos realizamos uma calibracio minuciosa das snpernovas corn uma dinaniica
apropriada de fundo inomogénco. Alem disso, usamos duas abordagens para a estimacao
de parametros, a saber, a aproximagio tradicional y? e a funcao de verossimilhanga. Os
modelos inomogéneos sao um claro exemplo de que estas duas abordagens nao sao equi-
valentes. Finalmente fazemos uma comparacio de modelos com os eritérios de informagao
AIC (Akaike Information Criterion) e BIC (Baycesian Information Criterion), a partir da
qual obtemos que o modelo ACDM ¢ claramente superior aos modelos de LTD.

Palavras-chave: cosmologia, inomogeneidades, supernovas.
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Abstract

In order to describe inhomogeneous cosmological models, we nse the Lemaitre-Tolman-
Bondi (LTB) spherically symmetric solution. These models are categorized into two sub-
classes: non-siimultancous Big Bang and simultaneous Big Bang. We cniphasize the im-
portance of these models to reproduce the luminosity distance-redshift relation of the
ACDAM model without the ad fwe addition of a cosmological constant. In the context
of non-simultancous Big Bang models. we consider two models for positive and negative
values of the derivative of Big Bang function, #,(r). While for the simultaneous Big Bang
models we consider tliree density profiles that represent local voids, We discuss explicitly
inhomogeneous Big Bang toy models with a partial success, but also potentiat pitfalls on
the applicability to the rcal Universe. In addition we confirmed that the redshift drift me-
asurements arc a good tool to discriminate the inhomogeneons models with the standard
ACDM model.

The JLA (Joint Light-curve Analysis) sample is fitted with the non-simultaneous Big
Bang models, while for the simultancous Big Bang models we add the BAO (Barvon
Acoustic Oscillations) analvsis in order to constrain the nodel space parameters. Ve
perform a carefull calibration of supernovae for appropriate inhomogencous background
dynamics. In addition we use two parameter estimation approaches, namely the tradi-
tional y? approximation and the Likelihood function. The inhomogeneous models are a
clear example that these two approachies are not equivalent. Finally we make a model
comparison with the information criteria; AIC {Akaike mformation Criterion) and BIC
(Bayesian Information Criterion) and find that the ACDAM model is clearly superior to
the LTB models.

Keywords: cosmology, inhomogeneity, supernovae.
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Capitulo 1
Introducao

A maioria das pesquisas em cosmologia moderna estda baseada no principio cosmolo-
gico, segundo o qual o nosso universo é homogéneo ¢ sotrépico sobre escalas suficien-
temente grandes [1. 2], Essas pesquisas culminam no modelo ACDM que até agora tem
recebido o status de modelo padrao. O modelo ACDA ¢ extremamente bem sucedido em
reproduzir uma ampla gama de observagoes, tais como a relagao distancia luminosidade-
desvio para o vermelho (redshift) das supernovas tipo Ia (SNIa) [3, 4], a radiagao cdsmiica
de fundo em micro-ondas (CMB) [5] ¢ a estrutura em larga escala do universo [6, 7, 8. 9],
Essas observacoes nos levam a considerar, no contexto do modelo ACDM, que o universo
na atualidade esta acelerando. Até agora nao existemn modelos alternativos capazes de
concorrer com o modelo padrdao. no entanto, este Gltimo apresenta tensoes nmportantes
conmo as anomalias angulares sobre grandes escalas na CNB [10]. Por outro lado. o seu
status nao ¢ totalmente satisfatorio, uma vez que depende da existéncia de vin setor es-
curo ¢que em sua maior parte ¢ desconhecido e que usualmente & dividido em matéria
escura e energia escura. Ambos ingredientes hipotéticos do modelo s6 se manifestam por
meio de sua interacao gravitacional. Embora existam bous argumentos para a existéincia
da matéria escura. nao tem sido reportada, até agora, nenhuma detecgao direta. apesar
dos enormes esforcos em ambiciosos projetos que estio em andamento. A energia escura
parcce ser ainda mais evasiva. No 1wnodelo padrdo, a energia escura é representada por
uma constante cosmologica cuja origem tem sido nm assunto de debate ha decadas. Por
outro lado, existem candidatos teoricos da energia escura tais como os fluidos da quintes-
séncia [11]. da K-esséncia |12] e do Gas de Chaplygin |13] apenas para citar alguns. Ila
também a possibilidade de reproduzir a encrgia escura através das modificagées na intera-
¢&o gravitacional. Nestes cenarios a Relatividade Geral ¢ modificada pelas teorias de tipo
J{R) |14], Galileo DBI {Dirac-Born-Infeld) {15] ou pela cosmologia do mundo-brana [16]

que produzem uma expansao acelerada do universo primordial ou tardio.



1.0 2

Geralmente. as inomogeneidades observadas no universo sao consideradas como o re-
sultado de pequenas perturbacoes iniciais. sobre um fundo homogéneo. que cresceraim pela
instabilidade gravitacional para depois entrar eniam regime nao-linear. Em principio. do
ponto de vista teorico. nao estd claro o que ou qual ¢ reahuente a escala de homoge-
neidade. isto ¢, a distancia e que a suposicao de homogeneidade ¢ (aproximadamente)
valida. Contudo, podemos duvidar se uma solucdo homogénea é un ponto de partida
adequado para deserever as estruturas inomogéneas e altainente nao-heares do universo.

Por outro lado. s¢ abrirmos mao do Principio Copernicano, podemos coustruir mode-
los cosmologicos inomogeneos que possam suprimir a necessidade da introducdo de nma
encrgla escura []T, I, 1Y, 2U|. A validade desta componente exética ¢ baseada na in-
determinacao dos modelos de Friedmaun a partir dos dados observacionais. Com efeito,
nossos dados vém apenas da regiao passada de nosso cone de luz nulo ¢, portanto. ha uma
colecio de geometrias compativets com os dados observacionais. Cow efeito, estes modelos
sao cftcazes com momogeneidades da ordem de algumas fracoes o raio de Hubble,

A solucdo cosmologica inomogenea mais simples, das equagoes de campo de Emstein
& a solucio esfericamente simétrica de Lemaitre-Tolman-Bondi (LTB) [21. 22, 23], A
solugdo de LTB tem sido investigada intensamente do ponto de vista matemdatico [21].
Esta solucao contém trés funcoes arbitrarias da coordenada radial que representam uma
liberdade de calibre ¢ dois graus de liberdades fisicos. Com uma escolha adequada dessas
fungées arbitrarias podemos recuperar a dindmica dos universos de Friedinann-Lemattre-
Robertson-Walker (FLRW). A solucao de LTB ¢ potencialmente aplicivel desde que a
contribuicio da radiacio no contendo energético do universo seja desprezivel. Para estudar
as flutuacoes da temperatura na CMDB, se assunie gue o universo primordial (antes e até
o instante do ltimo espalllamento) é bem descrito por mine modelo de FLIRA.

Uma das funcoes arbitravias, mencionadas na dinamica de LTB. ¢ a fungdo de tempo
de Big Bang inomogéneo. Esse ternpo é o momento em que a singularidade Big Bang
ocorre na dependéncia da coordenada radial. Tem sido demonstrado que, em principio.
nas bases da dinimica de LTB, a relacao de distancia luminosidade-redshift do modelo
ACDM pode ser reproduzida sem considerar wima constante cosiwologica [23]. Isto tlustra
que, uma propriedade geral das observagoes pode ser descrita incorporando os modelos
esfericamente simetricos de LTD [26].

Nesta tese, estudamos os modelos cosmologicos inomogéneos, categorizados em duas
subclasses: de Big Bang nao situltaneo e de Big Bang siinultaneo, No contexto dos mode-
los de Big Bang nao simultanco, estudamos a dinamica de forma analitica, pelo menos até
onde nos foi possivel. Consicleramos eles como simples modelos testes que servemn para ilus-

trar as propriedades basicas da solugio de LTB. Isso inclul tanto a sua utihidade potencial
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na generalizacao das solugdes homogéneas e suas limitagoes e caracteristicas indesejaveis,
tais como o aparecimento de singularidades no cruzamento de camadas (shell-crossing)
e no deslocamento para o azul cosmologico (blueshift). Discutiremos vérias caracteristi-
cas da configuracao do tempo de Big Bang nio simultaneo com curvatura espactal nula.
Usando simples modelos que especifiquem o perfil da funcao Big Bang, t5(r), demnonstra-
remos explicitamnente que #{r) > 0' corresponde a um modelo de vazio local. enquanto
L(r) < 0 implica uma corcova. isto é. uma regido local de alta densidade. Assim. a
nossa analise simplificada esta limitada a modelos com densidade de wmn vazio ou de uma
protuberancia local. Abordagens alternativas usarn um conjunto de espagos vazios como
no queijo suico [27]. As solucoes analiticas, embora sejam casos idealizados, podem dar
luz para a potencial utilidade dos modelos inomogéneos exatos ¢, a0 mesmo termnpo, para
armadilhas que possam limitar a sua aplicabilidade imediata no universo real.

No contexto dos modelos com Big Bang simultineos. consideramos a dinamica da ex-
pansao acelerada do universo, como sendo, atribuida & posigao do observador no centro
de um grande vazio local. Assim, descrevemos trés perfis que modelam regiées inomogé-
neas de baixa densidade perto do observador e que, para largas escalas, se aproximam
assintoticamente para urn universo de Einstein-de Sitter.

O desafio & verificar se todas as outras observagoes, que atualmente reproduzem o mo-
delo ACDML, podemn ser descritas adequadamente nas bases de uma dinamica de LTB. Isto
tem sido questionado por diferentes razdes em virios estudos, por exemplo em [28, 29,
concluindo que uma grande maioria dos modelos de LTB sdo “descartados™ Contudo, tais
afirmacdes radicais tém sido vigorosamente contestadas em (30, 31, 32, 33]. Os modelos
de LTB sio as solucdes inomogéneas mais simples, que admitem a inomogeneidade como
sendo apenas na diracio radial. Assim, tem sido argumentado que a simetria esférica
nio é nada mais que uma hipotese simplificadora e, portanto, a circunstancia de que
0 nosso universo real se desvia de ser esfericanente simétrico, ndo deveria ser utilizada
para descartar prematuramente os modelos inomogéneos [33]. Por outro lado, uma ferra-
menta potencial que discrimina os modelos de LTB do modelo padrao, sao as medigoes
da mudanca temporal do deslocamento para o vermelho (redshift drift) [33, 34, 33].

O foco principal desta tese é descrever os modelos cosmologicos inomogéneos de LTDB
e ajusta-los estatisticamente aos dados observacionais das SNIa e da posicao do pico das
oscilagbes actisticas de barions (BAQ). Em particular, usamos a amostra JLA (Joint Light-
curve Analysis) [36]. Este catdlogo contem 740 supernovas que combinam a amostra dos
baixos redshift (z < 0.1), os trés anos de observacao do Sloan Digital Sky Survey (SI}S5-
II, 0.05 < = < 0.4), os trés anos do SuperNova Legacy Survey (SNLS, 0.2 < z < 1)ea

1A linha denota derivada com respeito ao argumento.
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amostra do ITubble Space Telescope (HST, z > 1).

Ao contrario de algumas andlises na literatura, nesta tese calibramos cuidadosamente
o8 dados das SNIa com a dinamica de LTB. Em um universo de ETB, também ha ajustes
sutis para propagar a escala primordial de BAO para a ¢poca atual. A andlise combinada
de BAO ¢ SNIa oferece um teste rigorosu para os modelos apresentados nesta tese. Além
disso, testamos a validade do uso da aproximacao \?. em compara¢ao com a fungao de
verosimilhanca (Likelihood). Tem sido argumentado que estas duas abordagens nao sao
equivalentes e, na verdade. a nossa analise mostra um exemplo elarificante deste fenoimeno.

Esta tese esté organizada da seguinte maneira: No capitulo 2 introduzinos os conceitos
fundamentais do modelo cosmoldgico padrao ACDAI ¢ scus principats problemas. Os mo-
delos tnomogéncos de LTB sdo estudados no capitulo 3. especificando suas propriedades
para as diferentes subelasses. No capitulo 4, é feita wma vevisao detalhada das amostras
de SNJa e BAQO, também apresentamos as respetivas analises estatisticas que serao usadas
para ajustar os modelos cosmologicos. Os nossos resultados sdo mostrados no capitulo 3,
que. em adi¢do, realizamos uma comparacao de modelos com os respectivos critérios e

informacao. Finalmente as nossas conclusdes e discussoes sao expostas no capitulo 6.



Capitulo 2

Os Fundamentos da Cosmologia

Moderna

Neste capitulo abordamos os principios fundamentais nos quais se bascia a cosmologia
moderna, dando uma breve descri¢io do modelo cosmologico padrao ACDM e seu con-
tetido energético. Discutiremos também a estimativa das diferentes distancias no forma-
lismo do modelo cosmologico padrao. Finalmente, revisaremos brevemente os problemas

principais do modelo ACDM que ainda estdo em aberto na literatura.

2.1 O principio cosmolbgico

Cada vez que a ciéncia cntra num novo campo de pesquisa e ¢ confrontada com uma
escassez de dados observacionais ou experimentais, na tentativa de um eantendimento
teorico, faz-se necessario a introducio de alguns principios fundamentais. Esses principlos
no geral sio baseados em ideias de simetrias, as quais reduzem os graus de liberdade
do modelo. Esta regra geral, com o propésito de construir um modelo de universo, fol
aplicada pelo proprio Einstein e scus colegas cosmologos no inicio do século XX. Dado
que ndo existia conhecimento empirico suficiente acerca da distribuigao de matéria do
universo e que a teoria da gravitacao de Einstein era dificil de ser resolvida, dada alguma
distribuicdo de matéria, os cosmologos tiveram que contentar-sc Com a constyugao de
modelos simplificados a grosso modo, os quais esperavam descrever algum aspecto do
universo. Estes modelos foram baseados numa ideia chamada de principio cosmologico.

Eutdo, o principio cosmolégico ¢ a alegacdo de que, sobre escalas suficienternente gran-
des!, o universo ¢ tanto homogéneo quanto isotrépico. Por homogéneo se entende como

a propriedade de ser idéntico em todas as partes, isto é, existem simetrlas de tipo trans-

! Aproximadamente acima das centenas de Megaparsec.
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lacionais. Enquanto isso, a isotropia compreende a propriedade de ver o mesmo em todas
as direcoes, apresentam shimetrias de tipo rotacionais. Contudo, é claro que o universo nao
é exatamente homogéneo, por isso a cosmologia moderna considera a homogeneidade em
um sentido de médias, o universo é visto idéntico em diferentes posigoes quando é olhado
sobre escalas suficientemente grandes.

A evidéncia observacional da isotropia em pelo menos 107" ordens de grandeza é feita
com a deteccio da radiagao césmica de fundo em micro-ondas (CMDB. por suas iniciais
em inglés) {37, 38]. Contudo, isotropia ndo implica necessariamente homogeneidade sem a
premissa adicional. de que o observador nao deve ficar ern um lugar privilegiado. conhecida
como Principio Copernicano. Um observador no centro de gualguer distribuicao de
matéria esfericamente simétrica sernpre vera isotropia. Por tanto, isotropia junto com o
Principio Copernicano implicam o Principio Cosmolégico. Nesta tese, abordaremos uma
cosmologia que viola o Principio Copernicano [£7], para poder suprimir a necessidade da
introduc¢do de uma energia escura |19, 26].

Contudo, na seguinte se¢ido apresentarcmos o modelo cosmologico padrao ACDML a
modo de comparacio, que esta baseado no Principio Cosmologico junto a duas compo-

nentes exoticas.

2.2 O modelo cosmolégico padrao ACDM

A cosmologla moderna estd baseada nas simetrias translacionais ¢ rotacionais da mé-
trica induzida de cada secio espacial, que da como resultado a métrica de Iriedmanu-

Lemajtre-Robertson-Walker (FLRW), e pode ser escrita® como [1]

dr'z

2= di® — a2t
ds” = dt* — a”(t) (1 e

+r3d§22) , (2.1)
onde a(t) & o fator de escala ¢ dQ? = d6* + sin® 8d¢” é o elemento de angulo solido
em coordenadas esféricas. Apesar das suposicbes muito restritivas de homogeneidade e
isotropia, a métrica (2.1) admite trés geometrias espaciais, parametrizadas pelo valor de
K. Para uma maior claridade é conveniente introduzir a coordenada x usando r = fx (x).

onde a funcio vem definida por [39]

siny para K = +1
felx) = x para K =0 . (2.2)
sinh x para K = -1

2No que segue, usarernos unidades nas quais a velocidade da luz = 1.
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com isto o elermento de linha (2.1) pode ser re~eserito da seguinte forma
ds* = dt* — o*{1) [+ [ ()8 -+ sin? Bd(_‘)z)] . (2.3)

A natureza dos espagos 3-dimenstonais de curvatiura constante da métrica (2.3), se-
gne imediatamente da sua derivacio. Por exemplo, uma 2-esfera Sy em wmna distan-
cia « = alt,)r da origem de coordenadas no tempo L= f,. tem drea de superficte
A = dwa?{t) f7(\). Assim, podemos imaginar a geometria das secoes espaciats. comn-
parando o raio e a arca de snperficie de esferas centradas em algum ponto arbitrario pdo
espago.

No caso em que K = 0, a hiper-superficie espacial se reduz ao caso de um 3-espago
Euclidiano continuo e infinito. Isto ¢, podemos atingiv distancias arbitrariamente largas
desde a origem ¢ 0 volume de esta superficie 3-ditensional ndo apresentard bordas.

Para o caso hiperbélico (A < 0}, a drea cresce mats rapido com a distancia que no
caso Luclideano, como A x sinh® x. De novo, este espaco 3-dimensional ndo tem horda,
este ¢ o analogo 3-dimenstonal do plano do Lobachevski de carvatura negativa constante
(que pode ser mapeado no interior de nma cirennferéucia unitaria).

No caso eliptico (A > 0), a drea superficial ¢ A x sin® y e aumenta mais lento do que no
caso Luclideano, atinge un maximo quando y = d/a(l,) = 7 e depois disso decresce para
zero quando x — 27 et um ponto ¢, que € antipodal ao centro p. Estas segoes espacials
sao fechadas e de volume finito. A situacao é modelada pela superficie 2-dimensional de
umna esfera ordinaria, que é o analogo 2-dimensional do espago 3-dimensional de curvatura
constante positivi.

Note que, quando escolhemos A = (0. &1 como cm (2.2), isto implica que A" ¢ y sao
aditnensionals e portanto a tem dimensao de comprimento. Contudo, na pratica ¢ comumn
em cosmologia. tomar a como adimensional. Com o fator de escala adimensional. isto
segne que y tem dimensio de comprimento e A tem dimensao {comprimento) ™, e é dado
pela escala de curvatura. Logo temos que para A = 0 a funcdo fr(y) = x, embora para

K # 0, a funcio fx pode ser escrita de nma forma unificada |40] como

fel\) = —\/i——ﬁﬂllh(v"ﬁ/\) : (2.4)

((an()\/ I QI\], !)

onde Qp, = —HK/{agllp)* {para mais detalhes ver [11]). Note ¢ue. no caso emn que a

>
b

curvatura é nula podemor normalizar liviemente o valor atual do fator de escala para a

unidade, isto é ay = 1.
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Para ter uma solu¢ao vidvel das equagoes de campo de Einstein?

p

1 )
G, = R*, — =6 R — 3"\ = 87T (2.5)
2

& conveniente introduzir o tensor energia-momento de wm fluido perfeito
Lo 1 ittt R
T = (p+ p)u''u, — pdt, . (2.6)

o qual é compativel com a hipotese de homogeneidade ¢ 1sotropia. sendo pe pa densidade
de energia e a pressao respetivaniente ¢ o¥ a quadrivelocidade. A natureza da fonte é
completamente especificada nma vez que seja definida a relacdo entre p e p com a equa-
¢ao de estado p = p(p) que determina cada compounente do universo. supondo que nio
existem forcas externas. Por excmplo, p = 0 {poeira) especifica a matéria nao relativista
do universo € p = p/3, a matéria relativistica.

Assimn. resolvendo as equacoes de campo de Einstein (2.5) com a métrica (2.3). eneon-

tramos as equacoes de Friedmann, que deserevent a evolugao do nniverso.

Da equagao (2.8) podemos ver claramente que o termo A atua como uma “forga repulsiva”
que acelera o fator de escala. Por outro lado. derivando (2.7) e combinando com (2.3).

obtemos a equagao de balango da energia
} i
p+3-(p+p =0. (2.9)
a

Esta equacio ¢ importante porque junto com a equagao de estado de cada componente
& possivel obter o valor da densidade de energia para cada componente por separado.
Coustderando que cada componente do universo nao interage entre si. podemos definir o
parametro da equacao de estado ;. que ajuda a catalogar cada componente i do wniverso

por separado se w; = cte. Assim, escrevemos a equagdo de estado da seguinte forma

pi = Wipi (2.10)

30) termo A € a famosa constante cosmoldgica, introduzida por Einsteln para garantiv wn universo
estatlico. Mas conl a descoberta da expansio do universo. ele chamon isto como o maior erre da sua vida.
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que substituindo na equacdo de balanco (2.9) da i-ésima componente, obternos
p; o a 3Tl (2.11)

Finalmente, podemos considerar a densidade de energia total do universo composto por
N componentes {matéria ordinaria, radiacio, matéria escura fria, etc.), com densidade de

cnergia atnal denotadas por p;,, da seguinte maneira

N
(1, 3w o
po= > p (;) : (2.12)

=1

Com isto, a equacio de Friedmann (2.7) pode ser escrita como

N2 o N i

ay’ Ry agy sl KA

) (2 _AL 2 213
(a) 3 ;PU ( a ) w? 3 (2.13)

cuja solucdo nos da a evolu¢io do universo considerando todo seu conteido energético.

Um parametro muito usado na cosmologia moderna ¢ o parametro de Hubble (ou indice

de expansio) que pode scr definido como
p

H(1) alt) (2.14)

Por outro lado, na época presente. o parametro de IHubble pode ser expresso como H(ly) =
Tlo = 100 A km s ! Mpc !, onde h & um pardmetro adimensional, introduzido para reduzir
a faixa de incerteza que surge devido aos erros sistematicos nas observacdes e que fica entre

0.4 e 1.0. As ultimas observacdes do PLANCK 2015 restringem esse valor a ser [42]
h = 0.6774 1+ 0.0046 . (2.15)

Por outro lado, aproveitando a evidéncia da expansio do universo devido ao redshift,
observado no movimento das mais de 25000 galaxias que aparecem nas diferentes bandas
de frequéncias (6tica, infravermelho, radio) [43], podemos estudar a correlacao entre o
redshift z e a distancia » de uma galdxia distante. Assim, expandindo z em torno do
tempo presente ¢, (isto &, z = 0) e considerando termos de primeira ordem , obtemos’

, = Horo (2.16)

r

10nde recuperamos a velocidade da luz ¢ por motivos de clarificacao.
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Esta relacio, associada com a velocidade de recessao® ¢ = ¢z, ¢ conhecida como a lei
de Hubble. ¢ a partir dela pode se deduzir que uma distancia de T Mpe corresponde a
mna velocidade de 100 7 ki s7'. As escalas do universo podem ser defiutdas a partir do
parametro de Hubble hoje. A escala do tempo (chatmada tempo de Hubble} é expressa

como
typ =1, =078 A7 x 10%vs. (2.17)
A escala de comprimento. conhectda como o radio de HHubble, é definida por
Dy =yt = 2993 h™ "Alpe . (2.18)

a qual, corresponde grosseiraineitte ao limite de escalas de objetos distantes que podemos
observar hoje, e que se afasta de uos a velocidade da luz. devido & expaunsao do universo.
Também ¢ conveniente introduzir a densidade critica
a2

I ;}_(‘_’; =188 W x 107 ¥ g e (2.19)

que representa a densidade cosmologica média do universo presente. Note que esta den-
sidade & muito pequena comparada conl a densidade na estrutura local do universo
(p = bg/em® para a Terra ¢ p =~ 107 %g/em® para a densidade de matéria {(baridnica
e escura) e nossa galixia). Unia fragao ainda menor é a responsavel da atual expansao
acclerada do wiverso.

Dado que a densidade de energia determina a evolucao temporal da métrica via as
equacdes de campo de Einstein, diferentes modelos de FLRMW sdo distinguidos pelas com-
ponentes de densidade energética. Assiin com ajuda de (2.19), podemos defiuir o parame-
tro de densidade da i-ésima componente do universo, como sendo a razao eutre a i-Gsima

deusidade de energia e a denstdade critica

3; .
Q, = o (2.20)
Pey

Por outro lado, também podem ser definidos os parametros de densidade da constante

50bLtida a partir da combinacao da defiuicao do redshifl z = )\T - 1 ¢ o eleito Doppler para velocidade

de recessdo mwito menor que a velocidade da luz, Ag = {1 4+ v/<)A, ende o comprimento de onda Ag das
linhas de absorgio de galaxias discantes sao maiores que us conprimentos de onda A do velevencial e
repouso quando z > 0 [44].
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cosmologica e da curvatura

L S (2.21)

Q, = B FERy R )
N 31 ! an s

Assim, tendo e cousideragdo os parametros cosmoldgicos. definidos acitia, na equacao
de Friedmann (2.7), podemos escrever a curvatura couo
877 A

K= Stz I = 1, - 1) . ¢

[\
by
-

onde Qg = >, €, + 4. E facil notar que a curvatura do espaco serd dada pelo contetido
de energia do universo e o valor da constante cosmoldgica. Na auséneia dessa constante
e quando o universo for plano (A = 0). a densidade de energia total p, seria igual a
densidade critica p,. Agora, podemos re-escrever a equagdo de Friedmann, usando os

parametros cosmelogicos, da scguinte forma

BN _ . ,
3 9 g\ St a2 9
(1) — H? Z 2, ((_)) o (F) s (2.23)
i=-
Considerando esta relacdo no tempo presente L. podemos mferir a refagao
N
D0+ %+, = 1. (2.24)

=1

conthecida como o vineulo energético. Finalmente, o conteiido total do universo pode ser
catalogado com as particulas relativisticas, a matéria nao relativista ¢ a energia escura.

Entao, no que segue, vamos fazer uma breve revisao delas.

2.2.1 A radiacao

O espectro da radiacao da CMB ¢ o de um corpo negro quase perfeito. com uma
tempoeratura de T, = 2.725 £ 0.002 K medida comn uma extraordindria precisao pelo
instrumento FIRAS a bordo do satélite COBE |13, A densidade de energia dos fotons da
CMDB no universo presente € p., = +.641x 10" gem ™ *, Isto corresponde a ter o parametro

de densidade dos fotons, haje, sendo

0, = 510 _ P
" '3[]6 f)C[]

o
[N
Ot

S

= 2169 x 107°h77 . (2.
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Se tomamos por exewnplo o valor A = 0.67. temos entao ., = 5.5 x 107°. Dado que a
-1

densidade de energia dos fotons evolul como p, x a™ (isto ¢ usando w, = 1/3 na equa-
¢ao (2.11)). que comparando com a densidade de energia associada p, = 7" T2 /15 [10]
resulta na relacio T, x ™' Isto quer dizer que a temperatura evolul inversamente pro-
porcional ao fator de escala, Assim, emabora sua contribuicio ao valor do parametro de
densidade total hoje §2, seja desprezivel, sua preseuca ¢ dominante nas etapas primordiais
do universo frente & contribuicao de matéria que escala como o™ %, Essa etapa ¢ conhecida
como a era dominada pela radiacio.

Por ontro lado. existe ontra componente a cousiderar na radiaciao. os neutrinos que
se comportam como particulas relativistas devido a sna massa ser pequena. Eles sao
particulas fermituicas com poteuctal quimico zero. A densidade energética dos neutrinos
é dada por

Py = .\".HW’FJ : (2.26)

onde N ¢ 0 nitmero ofetivo de especies de neutrinos, que no modelo padrao das particulas

-2
s

é fixado a N, = 3. e T, ¢ a temperatura dos neutrinos ¢ue é relacionada & temperatura
dos fotons via 7,/T, = {(4/11)'"%. Logo a relacio da densidade de energla dos neutrinos e
dos fotons é dado por p, = NO”(?,/’S)(-L/U.)J'/S{)T Por tanto. o paranetro de densidace da

radiagao preseute, que @ a soma dos fotons ¢ os neutrinos, ¢ escrito conmo

0, = Lot g 4 0227IN) (

“ro
Peq

o

]

-
—

2.2.2 A matéria

Em contraste a radiacao da CMB. a densidade energética dos barions deve ser medida
diretainente e nio descrita através de sua temperatura. Na atnalidade existem formas
bem estabelecidas para medir a densidade dos barious |17}, Todas estas medigoes foram
feitas em diferentes redshifts e sabendo que a densidade de matéria escala como um fluido
poetra, com parametro de equagao de estado w;, = 0. Com estas consideragoes, podemos

escrever o parametro de densidade dos barions como

3 .

Q, = Qpa 7, (2.28)

onde Qp, ¢ 0 parainetro de densidade dos barions, medido hoje, conr min valor de €2y, Ii? s
0.020 + 0.002 em mn nivel de confianca de 93% [48]. As observagoes da CAIB também
ddo lugar a medicoes do valor do parametro de densidade dos barions. As medigoes mais

atuats, do parametro de densidade dos barions, realizadas pela colaboracdo do PLANCK



2.2 0 MODELO COSMOLOGICO PADRAO ACDM 13

2015 sao |42]
Qp,h” = 0.02230 £ 0.00014 . (2.29)

com 68% no nivel de confianga. Se tomamos o valor h = 0.67, temos logo que §2;,, = 0.0497
para o valor de (2.29). Isto significa que a contribuicdo dos bérions no universo prescnte
¢ somente de 5%.

Adicionalmente aos barions, as observacoes astrofisicas exigem a existéncia da matéria
escura como outra componente nao relativistica do universo. Dado que a matéria escura
interage bem fracamente com as particulas do modelo padrao das particulas clementares,
a sua existéncia so podera ser testada pelos efeitos gravitacionais sobre a matéria visivel.
Sendo mais especificos, sc a matéria escura for nao relativistica, no tempo do desacopla-
mento dos fotons, é chamada de matéria escura fria (CDM, por suas siglas em inglés Cold
Dark Matter). O paradigma presente da formagao de estruturas do universo esta bascado
na aglomeracdo gravitacional da CDM. A matéria baribuica, por si s6, ndo gera suficiente
aglomeracio gravitacional que possa conduzir a uma formagao de estruturas consistente
comn as observacoes de aglomerados de galaxias [46]. As anisotropias na CMD mostram
que a abundancia presente de matéria escura. é de cinco vezes maior que dos béarions. Os

dados do PLANCK 2015 ajustam o parametro de densidade da CDM como sendo [42]
0,.h% = 0.1188 4 0.0010 . (2.30)

com um nivel de conflanca de 638%. Para valores de A = 0.67 temos {1, = 0.2646 para o
valor de (2.30). A origem da matéria escura nao foi identificada até agora. Porém, existem
basicamente duas classes de matéria escura, os candidatos astrofisicos (buracos negros,
estrelas de néutrons e anis brancas) ° ou as particulas (dxions e as particulas massivas de
interacdo fraca (WIMPs, por suas siglas em inglés)). Tendo estas consideragdes, podenios
escrever a densidade de matéria nao relativistica, sendo a soma das densidades dos barions
e da CDM, como

Qpy = Qage™ (2.31)

onde a1, = Uy, + - Se somamos os valores destas componentes. considerando o valor
h = 0.67, encontramos que o valor da matéria nao relativista é de Q,y, = 0.3143. A partir
do vinculo energético (2.24), notamos que, ainda estd faltando aproximadamente 70% no
conteiido energético do universo. Este faltante ¢ o dltimo ingrediente a ser considerado no

que segue.

6Contudo, dado que estes se originam de barions, ndo é possivel explicar todas as componentes da
matéria eseura sem censiderar a matéria escura nao barionica.
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2.2.3 A energia escura

Como mencionamos acima, se somamos as quantidades de radiagio e matéria (barions
¢ CDM). notamos que o valor total é de aproximadanente so 30% do conteddo total do
universo presente. Dado que as observacoes atuais sobre os valores da curvatura espacial
Qs | 0.01. precisamos identificar o 70% faltante

do universo restringem seu valor e
de matéria cosmica. Esta componente desconhecida. chamada energia escura. ¢ a suposta
responsavel da atual expansao acclerada do universo. segundo o modelo padrao. Contudo.
a natureza fisica desta cowponente exotica @ absolutaiente um nistério até agora. ()
candidato principal para esta compounente, no modelo cosmoldgico padrao. é a constante
cosmologica A, dai vem o nome de modelo ACDM. Historicamente, a mtrodugao da cons-
tante cosmologica. nas equacdes de campo de Eiustein, fol devido a que se acreditava que
o universo era estatico. Como pode ser visto, na equagao (2.8). a constante A trabalha
como uma forca oposta a gravidade, Porém para o caso de wm universo domimado pela
matéria, encontramos que o universo estatico (@ = d = 0) corresponde a

A L (2.32)

PG a?

Isto mostra que a densidade p & determivada pela constante cosmoldgica. Einstein acredi-
tava que esta solucao era uma forma de introduzir a ideia de Mach. de conectar a massa
cont a inercia, representada aqui com a geometria do espago-tempo g,,. Ele pensava
(que mostraria que a matéria era necessaria para definir nma meétrica nao-Minkowskiana,
Coutudo. aparecem instabilidades que tém que ser consideradas. Por exemplo se A/3 >
d7(ip/3. a equagao (2.8) mostra que. com o crescimento de g, o universo abandona o
polto estatico (2.32); por outro lado se A/3 < dxGp/3 o universo tainbém sai do pouto
estatico com o decrescimento de a.

A soluciio acelerada para um espacgo vazio, H = /A/3, fol encontrada pelo de Sit-
ter [19] em 1917. Influenciado pela solugdo acelerada do de Sitter e as obscrvagoes <o
espectro das galdxias, Lemaitre descreve um periodo de expansio rapida, dominado pela
constante cosmoldgica [H0]. durante o gual a recessdo das galaxias ¢ acelerada.

Finalmente, as medicoes do PLANCIK 2015 indicamm que o valor do parametro de

densidade de energia escura, medido hoje. é
(2, = 0.6911 + 0.0062 . (2.33)

Concluimos assim que o contendo energético do uuiverso ¢ dominado por um setor

escuro exotico (aproximadamente com 30% de matéria escura e 70% de energia cscura).
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Contudo, o setor escuro nio esta livre de problemas tedricos, os quais serdo estudados na

secao 2.4,

2.3 As distancias cosmicas

A maioria das informacdes que temos sobre o universo, sao obtidas por meio da luz. Ao
longo do tltimo século, o desenvolvimento de detetores de raios-x. Gamuna, radio, infraver-
melho, etc. nos deram novas maneiras de observar o universo. Comprecnder a propagagao
da luz em um universo em expansao & portanto eritico para interpretar as observacoes
cosmolégicas. De modo a quantificar esse efeito, nos modelos de FLRW, escrevemos o

redshift como

l4z=2 (2.34)
43

onde a época presente corresponde a z = 0.

Por outro lado. para discutir as obscrvagdes cosmoldgicas, € importante introduzir as
distancias césmicas para o espago-tempo de FLRW (2.3). De fato, uma grande parte da
evidéncia da energia escura vern da medicao das distancias cosmoldgicas.

Entao, comecamos calculando a distancia comoével d.. A luz que viaja ao longo da
direcao radial, deve satisfazer a equacdo da geodésica, ds? = 0. Vamos considerar o caso
em que a luz emitida no tempo ¢ = 1, com x = X, (isto ¢, em um redshift z), atinge
um observador no tempo | = tg com y = 0 (correspondendo a um redshift » = 0). Com
estas consideracoes e recuperando o valor da velocidade da luz na métrica (2.3), podemos

definir a distincia comdével como

e it
de = Yo = / dy = — / ﬂ . - (2.35)
s Sy alt)

Logo, usando a relagio do redshift (2.34). obtemos

I * dZ
d, = —— ay 9.36
(1[;}:]-() /0 E(Z) ' ( )

onde F(z) = H(z)/Hy. Se expandirmos em torno do z == 0, podemos mostrar que para
valores do redshift muito menores que a unidade, a distancia comével ¢ dada aproxima-

damente por
d,. ~ ‘. para 2z <€ 1. (2.37)
a,gHU

Note que, usando a velocidade de recessao v = ¢z, encontraimos que

v~ (agflp)d, . (2.38)
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Isto mostra que a velocidade de recessdo v de um objeto é proporcional a d, com o fator
de proporcionalidade agHy. Para a distincia fisica r = ggd. encontramos r = (¢/flp)z =
v/ Hy, o qual significa que a lei de Hubble é valida s6 para haixos redshift » <« 1. Entao,
para altos redshift = = 1 a lei de Hubble devera ser modificada.

A distancia de Luminosidade d;, é usada para a observacdo de SNIa com o fim de
conectar a luminosidade de uma vela padrao com o indice de expansao do universo. Assim

definimos
L,

Ax F
onde L, ¢ a luminosidade absoluta de wma foute e F representa seu fluxo observado.
O fluxo & definido pela relagio F = Ly/S, com S = 4n{apfx(x))* a arca de uma esfera

centrada em z = O ¢ Iy sendo a luminosidade absoluta observada. Logo. da equacio (2.39)

d (2.39)

Il

R

notamos que precisamos da relacao L./Lg. Para isso consideramos que no iutervalo de
tempo df, se emite uma energia df, = L.dt,, similarmente no tempo dt, emitird dby, =
Lydfy. Assim a razio entre a energia emitida e observada de uma fonte serd dFE;/dE, =
Mo/ Xs = 1+ z, onde foi usada a defini¢io do redshift. Contudo, a constancia da velocidade

da luz ¢ = A/df implica que Ag/dls = Ag/dly. Assim concluimos que

L, dE.dt

=== = (1+2) 2.40

JT;O dE{] dtb ( ™ ) ( )
Finalmente, podemos re-escrever (2.39) como

di = aofr{x)(1+2) . (2.41)

Considerando (2.33) junto com (2.4) obtemos a relagdo da distancia de Luminosidade com

0s modelos de FLRW, como

dp = %mh [\/Q_K;/D F%} : (2.42)

Fica claro que, a distancia de luminosidade estd relacionada diretamente com o conteddo

energético e o indice de expansao do universo.
Outro observavel importante é a distancia de diimetro angular d4, definida como

dr=2 (2.43)

onde §6 é o angulo que subtende um objeto de tamanho