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“O saber humano se espalha para todos os lados, a perder de vista,
de modo que nenhum individuo pode saber sequer a milésima parte
daquilo que € digno de ser sabido.”

Arthur Schopenhauer
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Resumo

Um entendimento profundo da natureza da energia escura e dos meca-
nismos pelos quais o Universo se acelera parece ainda estar longe de ser
alcancado e constitui um dos maiores desafios para a cosmologia nas proxi-
mas décadas. Nesta Tese, esta questao é abordada da seguinte forma: em
vez de procurar pelo modelo de energia escura que melhor explica as obser-
vacoes atuais, nos investigamos quais modelos podem ser excluidos. Apesar
de existirem muitos modelos de energia escura propostos na literatura, as
principais abordagens podem ser divididas basicamente em duas classes (in-
dependentemente de sua motivagao fisica): aquelas baseadas numa equagao
de estado constante (e.g., ACDM e sua versao genérica wCDM) e aquelas
baseadas numa equagao de estado variavel no tempo (e.g., campos escalares
dinamicos, ¢).

Nosso trabalho consiste fundamentalmente em procurar por desvios de
uma equacao de estado constante. Se qualquer desvio de um modelo wCDM
puder se obtido com alguma significancia estatistica, nés podemos voltar nos-
sos esforgos para modelos originados num campo escalar. Isto obviamente
nao ird nos revelar a natureza da energia escura, apenas nos dira onde de-
vemos procurd-la. Para investigar a dependéncia temporal da equacgao de
estado da energia escura nos adotamos duas estratégias. A primeira delas
consiste em parametrizar a equacao de estado, w, enquanto a segunda con-
siste na tentativa de reconstruir a equacao de estado da energia escura num
dado intervalo de redshifts. Dentro do primeiro cenério, nés propomos duas
parametrizagoes para w. Uma visa generalizar os principais modelos exis-
tentes na literatura, além de abrir espaco para uma nova gama de solugoes
cosmologicas. A outra tem como principal objetivo incluir um campo escalar
como caso particular, visto que muitas parametrizacoes falham neste ponto,
e, além disso, permitir que diferentes modelos de energia escura possam ser
classificados de forma inequivoca no espago paramétrico wy — w(. Dentro da
segunda abordagem, nés desenvolvemos uma técnica independente de modelo
que nos permite obter w e w’ diretamente dos dados. A ideia bésica desta
técnica é utilizar a equacao de conservacao como formula de recorréncia para
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escrever os coeficientes de uma expansao em séries da densidade de energia
escura em termos de w e suas derivadas e, mudando o centro de expansao,
encontrar w e w’. A for¢a desta segunda abordagem reside no fato de ela nao
supor uma forma especifica para w ou equivalentemente p... Visto que po-
demos obter tanto w quanto w’ em diferentes redshifts, é suficiente que para
algum z, tenhamos w'(z,) # 0 para que a dependéncia temporal da equagao
de estado seja estabelecida. Utilizando os conjuntos de dados mais recen-
tes, n6s obtemos uma forte evidéncia de uma equacao de estado evolutiva.
Contudo, nossos resultados dependem essencialmente dos dados utilizados,
de modo que nés enfatizamos que a principal contribuicao desta Tese é a
metodologia empregada para investigar a dinamica da energia escura.



Abstract

A deep understanding of the nature of dark energy and the mechanisms
by which the universe is accelerating still seems far from being achieved and
is one of the greatest challenges in cosmology in the coming decades. In
this Thesis, this issue is addressed as follows: instead of searching for a dark
energy model that best explains the current observations, we investigated
what models can be excluded. Although there are many dark energy models
proposed in the literature, the main approaches can be divided into two
classes (regardless of its physical motivation): those based on a constant
equation of state (e.g, ACDM and its generic version wCDM), and those
with a time-dependent equation of state (e.g, dynamic scalar fields, ¢). Our
work is mainly to look for deviations from a constant equation of state. If any
deviation from a wCDM model can be found with any statistical significance
we can turn our efforts to scalar field models. This obviously will not reveal
the nature of dark energy, just tell us where we should look for it. In order
to investigate the time-dependence of the dark energy equation of state we
adopt two strategies. The first is to parameterize the equation of state, w.
The second is to reconstruct the equation of state of dark energy in a given
redshift. Within the first approach, we propose two parameterizations to w.
One seeks to generalize the main models in the literature, and open space
for a new range of cosmological solutions. The other main objective is to
include a scalar field as a special case, since many parameterizations fail at
this point, and also allow that different dark energy models can be classified
unambiguously in parametric space wy — w(. Within the second approach,
we developed a model-independent technique that allows us to obtain w and
w’ directly from the data. The basic idea of this technique is to use the
conservation equation as a recursive formula to writing the coefficients of
expansion in a series of dark energy density in terms of w and its derivatives,
and shifting the center of expansion, find w and w’. The strength of this
second approach lies in the fact that it does not assume a specific form for
w or equivalently p... Using the latest data sets, we obtain strong evidence
of an evolutionary equation of state, although these results depend crucially
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on the data used. We, therefore, emphasize that the main contribution of
this thesis is the methodology proposed to investigate the dynamics of dark
energy.



Notacoes e Convencoes

e Indices gregos variam de 0 a 3 e indices latinos variam de 1 a 3.
e A assinatura utilizada é (+ — ——).

e As unidades utilizadas sao tais que ¢ = 1 onde ¢ é a velocidade da luz
no vacuo.

e O tempo proprio 7 é definido por
dr? =ds? = Gudxtdz”,

de modo que d7 é real e positivo para uma particula se movendo ao
longo de uma geodésica do tipo tempo.

e Derivadas ordinarias

0

oxH

sao indicadas por 9, ou por uma virgula. Por exemplo, a derivada de
um campo escalar ¢ é

9¢
% - 8ﬂ¢ = ¢7N'

e Os simbolos de Christoffel de segunda espécie (simbolos de Christoffel,
por simplicidade) sdo definidos como

K 1 K
I wo— 59 )\(gAu,u + o — g,uz/,)\)-

e O tensor de curvatura (ou tensor de Riemann-Christoffel) é definido
por:

K _ Tk Tk K P TR P
R)\,uz/ =T VA1 r Au,u+r ,upF vA r l/pF Ap”
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e O tensor de Ricci e o escalar de curvatura sao definidos, respectiva-
mente, pelas seguintes contracoes:

RMV = Rn,umx;
R = ¢"R,.

e O tensor de Einstein é definido por

1
G#V = Ruy - §g#l’R'

e Para derivada covariante de um tensor qualquer 7% serao utilizadas,
conforme a conveniéncia, as notacoes

K... K...
V., Ty ou T,\...;u
com

VI =T, = 0T + T, I 4 = DT — -
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Capitulo 1

Introducao

Em sua eterna tentativa de compreender a Natureza e os fendmenos a
sua volta, o homem tem formulado, desde a antiguidade, teorias e modelos
que respondam as suas indagagoes. A cosmologia nasce do anseio humano
de encontrar respostas para questoes como: do que é feito o Universo? O
Universo é finito ou infinito? O Universo teve um inicio ou sempre existiu?
O Universo terda um fim? Essas sao apenas algumas das varias questoes
referentes ao cosmos que tém povoado a mente humana ao longo dos séculos
e tém recebido explicacoes que variam de uma cultura a outra, de uma época
a outra, tentando impor uma ordem ao cosmos e torna-lo acessivel & mente
humana.

As questoes referentes & cosmologia permaneceram por muito tempo per-
tencentes mais ao campo da filosofia, da metafisica e da religiao do que ao
campo da ciéncia. O nascimento da cosmologia como ciéncia s6 tornou-se pos-
sivel com o advento da teoria da gravitagdo de Isaac Newton (1643 — 1727).
A lei de forca da mecanica newtoniana junto com a lei do inverso do qua-
drado da distancia sintetizavam todo o conhecimento armazenado nos séculos
anteriores acerca do movimento planetario. O sucesso da gravitagao newto-
niana em explicar e fazer previsoes de fenomenos dentro do sistema solar
foi notavel e sua extrapolacao para além do sistema solar e aplicagao ao
Universo como um todo foi um passo natural. A cosmologia newtoniana
baseia-se na hipdtese de que a matéria esta uniformemente distribuida atra-
vés de um universo infinito. Partindo desta premissa, é possivel encontrar
uma equacao dinamica que dita a evolucao do universo. Porém, a cosmo-
logia newtoniana possui caracteristicas paradoxais. Por um lado, qualquer
particula ¢ igualmente atraida em todas as diregoes e, portanto, deveria per-
manecer em repouso. Por outro lado, qualquer distribuicao finita de matéria
nao deve possuir qualquer gradiente de pressao e, portanto, deve colapsar



sob sua propria gravidade.! Em 1934, E. A. Milne e W. H. McCrea [1, 2]
mostraram como alguns dos problemas da cosmologia newtoniana podem ser
resolvidos. Contudo, a principal fraqueza da cosmologia newtoniana é que
ela nao é auto-suficiente, sua justificativa depende do teorema de Birkhoff,
um resultado duma teoria de gravitacao surgida cerca de 200 anos depois da
gravitacao newtoniana: a relatividade geral.

Apesar do éxito da gravitacao newtoniana, muitos problemas permane-
ciam sem explicacao. Um exemplo classico é o problema da precessao do pe-
riélio de Merciirio, que nao encontrava qualquer explicagao satisfatéria dentro
da teoria newtoniana. Mas, uma dificuldade ainda maior se encontrava na
parte conceitual: a gravitacao newtoniana exerce sua influéncia instantane-
amente e a distancia, sem nenhum intermedidrio ou contato causal 6bvio.
O proprio Newton admitiu que sua teoria nao era capaz de explicar as cau-
sas da gravidade, mas apenas de elucidar seus efeitos. Para aprofundar a
compreensao das causas da gravidade o mundo deveria esperar por Albert
Finstein.

Em 1905, Einstein publicou pelo menos trés trabalhos histéricos. Um
desses trabalhos, intitulado Zur Elektrodynamik bewegter Korper (Sobre a
FEletrodinamica dos Corpos em Movimento) [3|, tratava da teoria da relati-
vidade especial. Esta teoria notavel produziu mudancas radicais em nosso
entendimento da natureza e se baseia em dois postulados muito simples, mas
de consequéncias profundas, cujos enunciados sao:

P1: As leis da Fisica sio as mesmas em todos referenciais inerciais;
P2: A velocidade da luz no vdcuo é a mesma em todos os referenciais inerciais.

O primeiro postulado, conhecido como principio da relatividade, afirma que
nao existe um referencial inercial especial em repouso em relagao a um espaco
absoluto e levou Einstein a abandonar a idéia newtoniana da existéncia de
um espaco absoluto e de um tempo absoluto.

A teoria da relatividade especial deixava intacta a teoria eletromagnética
de Maxwell, mas indicava que a mecanica newtoniana era apenas uma apro-
ximacgao valida no regime de baixas velocidades comparadas a da luz.

Apos ser bem sucedido na reconciliacao da 6ptica com a mecanica, Eins-
tein voltou-se para a gravitacao. A generalizacao da relatividade especial
pela inclusao da gravitagao ou, equivalentemente, de referenciais nao inerciais
mostrou-se mais dificil e Einstein levou 10 anos para para obté-la. Embora

!Estrelas sdo capazes de manter sua forma estacionaria porque possuem gradientes de
pressao grandes o suficiente para contrabalancar sua prépria gravidade.
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tenha rapidamente elaborado as bases fisicas que tornariam possivel a teoria
geral, Einstein esbarrava na representacao matematica de suas idéias, que
estava longe de ser 6bvia. Introduzido por seu amigo Marcel Grossmann a
geometria riemanniana, Einstein encontrou finalmente o quadro matemaético
ideal para representar as suas idéias. Em 1915 ele publicou as equacoes de
campo da relatividade geral [4]. Pouco tempo depois elas foram aplicadas a
cosmologia. Primeiro pelo proprio Einstein, em 1917 [5], depois por W. de
Sitter, A. Friedmann e G. Lamaitre.

As equacoes de campo da relatividade geral formam um conjunto de equa-
coes diferenciais parciais nao-lineares acopladas. Sua solucao geral esta além
das técnicas mateméticas disponiveis no momento. Assim, se estamos in-
teressados em obter solucoes exatas para as equacoes de Einstein, devemos
lancar mao de hipoteses simplificadoras impondo simetrias ao problema. Foi
essa a postura adotada por Einstein na construcao de seu modelo cosmo-
logico. Ele supos que o Universo era homogéneo, isotropico e, como era
natural na época, estatico e com matéria uniformemente distribuida através
dele. Contudo, tal modelo era incompativel com as equacoes de campo da
relatividade geral, o que levou Einstein a modifica-las introduzindo o agora
famoso termo cosmoldgico. No entanto, nao levaria muito tempo para que o
modelo cosmologico de Einstein fosse derrubado.

Ainda em 1917, de Sitter publicou uma solucao das equacoes de Einstein,
com termo cosmologico, no vacuo [6]. Ao contrario do universo de Einstein,
o universo vazio de de Sitter se expandia. Entre 1922 e 1924, Friedmann
encontrou uma solucao que combinava o universo denso de Einstein com o
conceito de expansao de de Sitter |7|. Cinco anos mais tarde, em 1929, Edwin
Hubble publicou dados observacionais que indicavam que o Universo estava
se expandindo [8], fortalecendo o modelo de Friedmann. Essa descoberta
forcou Einstein a abandonar seu modelo estatico de universo e, junto com
ele, o termo cosmologico, que se tornara desnecessario.

A descoberta de que o Universo estava se expandindo conduziu natural-
mente & questao de suas origens. Se retrocedermos no tempo, concluiremos
que o Universo deve ter sido mais denso, mais quente e mais compacto no
passado. Se levarmos ao extremo este raciocinio, o modelo de Friedmann
nos conduz a uma singularidade passada conhecida como Big Bang: um es-
tado de densidade e temperatura infinitas e volume igual a zero, no qual o
Universo teria comecado.

Na década de 1940, preocupados com o problema da origem dos elemen-
tos, G. Gamow, R. Alpher e R. Herman [9, 10, 11] imaginaram que, em um
tipico universo de Friedmann, as condicoes de temperatura e pressao pouco
ap6s o Big Bang seriam adequadas para a ocorréncia do processo de nucleos-
sintese. Eles postularam que o Universo comegou unicamente com néutrons,



alguns dos quais decairam criando protons, elétrons e antineutrinos. Entao,
via captura de néutrons, todos os elementos teriam sido criados. Para evitar
que o tnico elemento criado nesse processo fosse o hélio, eles concluiram que
deveria haver um grande ntimero de fétons de alta energia para cada ntcleon
no universo primitivo. Como subproduto de sua teoria, Gamow, Alpher e
Herman concluiram que uma reliquia desta radiacao, altamente resfriada de-
vido a expansao, deveria estar presente atualmente no Universo. Gamow e
seus colaboradores estimaram que atualmente a temperatura desta radiagao
deveria ser da ordem de 5K. Essa radiacao cosmica de fundo foi detectada
em 1965 por A. Penzias e R. Wilson [12] e constitui a mais forte evidéncia da
existéncia do Big Bang. Essa descoberta, a segunda mais importante para a
cosmologia desde a descoberta de Hubble, deu a Penzias e Wilson o Prémio
Nobel de Fisica em 1978.

A aceitacao da teoria do Big Bang nos impoe uma questao importante: é
possivel aplicar a relatividade geral a situagoes tao extremas quanto aquelas
encontradas no Big Bang? No6s temos bons motivos para acreditar que a res-
posta para esta pergunta deve ser negativa. Singularidades, tais como o Big
Bang, nao sao uma caracteristica exclusiva dos modelos de Friedmann, elas
podem existir em qualquer solucao das equacoes de Einstein representando
um modelo cosmologico [13]. Acredita-se que a existéncia de singularida-
des em relatividade geral represente estados nao-fisicos e que nas situagoes
extremas que elas representam, a relatividade geral perca sua validade. A
gravidade ainda nao foi completamente harmonizada com outra grande teo-
ria da fisica moderna, a mecanica quantica. As condic¢oes existentes durante
a maior parte da histéria do Universo nos permitem separar sem qualquer
problema as duas teorias porque as escalas em que elas predominam sao
imensamente diferentes. Contudo, nas condigoes extremas que a vizinhanca
de uma singularidade representa, a natureza quantica do espago-tempo pode
vir & tona e existem indicios de que quando efeitos quantico-gravitacionais
sao levados em conta é possivel evitar o aparecimento de singularidades. No
entanto, a quantizacao do campo gravitacional é um trabalho incrivelmente
dificil e, até hoje, nenhuma teoria quantica da gravidade consistente foi cons-
truida.

Mas, qual sera o destino do Universo? Para que estado ele esta evoluindo?
Em 1998 dois grupos experimentais liderados por A. Riess e S. Perlmutter,
independentemente, anunciaram a terceira maior descoberta da cosmologia:
a expansao acelerada do Universo [14, 15]. Esta descoberta deixou a todos
desconcertados. Devido ao carater atrativo da gravidade, havia muito tempo
que fisicos e astronomos trabalhavam com a certeza de que a taxa de expan-
sao do Universo era decrescente. Pegos de surpresa num primeiro momento,
nao tardou muito para que varias idéias fossem propostas para explicar este
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descobrimento inesperado. A principal delas supoe que o Universo é homoge-
neamente preenchido por um fluido com pressao negativa denominado energia
escura [16]. Dado que a constante cosmologica, introduzida inicialmente por
Einstein para manter o Universo estatico, atua nas equacoes de campo da re-
latividade geral como uma fonte homogénea e isotropica com pressao p = —p,
ela ressurgiu neste cenario como a candidata mais natural e atraente a energia
escura, recebendo enorme atengao por parte dos cosmologos [17]. Contudo,
a constante cosmologica sofre de um sério problema: seu valor tedrico, esti-
mado da fisica de particulas, difere do valor compativel com as observagoes
cosmologicas por 30 ordens de grandeza em escala de energia [18]. Assim,
mesmo se a expansao acelerada puder ser bem descrita fenomenologicamente
por uma constante cosmologica, um problema permanece: como explicar esta
enorme discrepancia entre teoria e observacgao? Muitas propostas tem apa-
recido na literatura com o objetivo de resolver este problema, mas até agora
nenhuma explicagao razoavel, se existe alguma, foi obtida. Portanto, apesar
de a constante cosmologica estar em excelente acordo com a maioria das ob-
servagoes cosmologicas disponiveis atualmente, ela deve ser pensada apenas
como um artificio matemaético até que se obtenha um melhor entendimento
dos mecanismos pelos quais o Universo se acelera. Desta forma, apesar da
beleza e simplicidade do termo cosmologico, outros caminhos, ainda que nao
tao atraentes, devem ser explorados.

As alternativas a constante cosmoldgica sao muitas e vao desde um simples
fluido barotrépico com equacao de estado p.. = wpee, onde w = cte. até
modificagoes da teoria da gravidade, tais como modelos de branas [19, 20, 21,
22, 23| e teorias f(R) |24, 25, 26, 27, 28, 29, 30|. Campos escalares dinamicos
se destacam entre as alternativas a constante cosmologica, pois encontram
larga aplicacao em teorias fundamentais e, portanto, funcionam como uma
espécie de ponte entre a fisica de particulas e a cosmologia, possibilitando a
procura por uma descricao fundamental para energia escura. Infelizmente,
0os campos escalares que servem para a fisica de particulas encontram uma
aplicagao muito pobre em cosmologia, sendo muito dificil compatibiliza-los
com as observacgoes cosmologicas que conduzem a aceleragao do Universo.
Dessa forma, os campos escalares compativeis com os dados atuais carecem
de fundamentagao fisica e, portanto, sao tao artificiais quanto uma constante
cosmologica.

De fato, apesar da grande variedade de modelos disponiveis atualmente,
nenhum deles fornece uma descri¢do fundamental para energia escura. A
maioria destes modelos ajustam os dados observacionais tao bem quanto a
constante cosmologica e, portanto, pode parecer que o ganho que se tem ao
emprega-los é muito pouco face a sua complexidade. Contudo, apesar de
nao fornecerem uma explicacao fundamental para energia escura, a maioria



destes modelos permite que caracteristicas gerais, que nao podem ser inves-
tigadas dentro do simples cenario fornecido pelo modelo ACDM, tais como
uma possivel dinAmica da energia escura, sejam estudadas. A utilidade des-
tes modelos reside nisto e a diversidade deles se deve a variedade de aspectos
que se pode querer estudar.

Determinar a natureza da energia escura e as origens da aceleracao cos-
mica com base nos dados observacionais disponiveis no momento é uma tarefa
extremamente dificil, se nao impossivel. Uma rota que parece mais viavel,
é investigar, com base nos dados observacionais, quais modelos podem ser
considerados para estuda-la e quais modelos devem ser descartados. Esse
procedimento sem duvida nao revelara sua natureza, mas pode reduzir con-
sideravelmente a gama de possibilidades. Um exemplo de como tal procedi-
mento pode ser 1til envolve dois dos principais candidatos a energia escura:
a densidade de energia do vacuo e um campo escalar de quinta-esséncia. A
diferenca fundamental entre os dois é que o primeiro estd associado a uma
equagao de estado constante, w = —1, enquanto que para o segundo geral-
mente w é uma fun¢ao do tempo (ou equivalentemente do redshift z). Assim,
se qualquer desvio de w = cte. for consistentemente encontrado, isso natural-
mente ird impor um problema a qualquer modelo baseado nesta hipotese, o
que inclui o modelo ACDM. De fato, esta é a grande questao da cosmologia
atual e o que de melhor pode ser feito com os dados que temos no momento.

Nesta Tese n6s propomos modelos fenomenolégicos para energia escura e
investigamos suas consequéncias observacionalmente. Nosso maior objetivo
é detectar uma possivel dependéncia temporal da energia escura. Para isso,
nos propomos novas parametrizacoes para w e desenvolvemos uma nova téc-
nica de reconstrucao para equacao de estado da energia escura, a qual nos
permite obter w e w’ como funcao do redshift de uma forma independente de
modelo. A primeira parametrizacao que propomos aqui, tem como objetivo
colocar num quadro mais geral alguns dos modelos mais utilizados no estudo
da energia escura, possibilitando testar suas viabilidades simultaneamente e
compara-los. Infelizmente, isto é feito as custas da introducao de um para-
metro extra que acaba tornado o espago paramétrico mais degenerado e os
vinculos sobre os parametros livres da teoria mais dificeis. Nosso segundo
modelo paramétrico é construido de tal forma que nos permite associar de-
terminadas regioes do espago de fase wg —w’ a modelos especificos de energia
escura, permitindo classifica-los de forma muito clara no plano (wg, w’). Es-
pecificamente, o plano (wg,w’) é dividido em quatro regices das quais uma
corresponde a campos escalares, uma corresponde a campos fantasmas e duas
correspondem a um tipo de energia escura que mescla os dois tipos de com-
portamentos. No ponto de intersecao de todas regioes se encontra o modelo
ACDM. O teste do modelo observacionalmente restringe os parametros wy e
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w(, que, dependendo da regiao em que caiam, nos dizem que classe de modelos
devemos considerar para investigar a energia escura. O programa proposto
nesta Tese é completado com nossa proposta de reconstrucao da equacao de
estado. A idéia bésica é de que a densidade de energia escura p.. é uma
fungao analitica do redshift num dado intervalo [z, — €, z, + €] e que evolui de
forma suave, o que é condizente com as observacoes cosmologicas. Partindo
destas consideracoes nos expandimos p.. em torno de z, e usamos a equagao
de continuidade para escrever os coeficientes da expansao em termos de w e
suas derivadas calculados em z,. Uma vez que w’ é o parametro que neces-
sitamos para detectar a evolucao temporal da equacao de estado da energia
escura, nos truncamos a expansao de p.. no termo de segunda ordem e a
utilizamos na equacao de Friedmann. Assim, ap6s a andlise observacional
obtemos w e w’, bem como seus erros estatisticos para um dado valor de z,.
Mudando o centro de expansao, estes parametros podem ser obtidos para
outros valores de z,, 0 que nos permite construir um grafico de w e w’ como
funcao de z para o intervalo de redshifts coberto pelos dados utilizados em
nossa analise. Uma vez que é suficiente que w’ # 0 para um tnico z, para
que possamos inferir a dependéncia temporal de w, a técnica desenvolvida
por nos se revela uma poderosa ferramenta na procura pelo comportamento
evolutivo de w e, consequentemente, da natureza da energia escura.

Antes de comegarmos nosso estudo, é necessario descrever como esta Tese
estd organizada. No Capitulo 2 é feita uma revisao das bases tedricas da
Cosmologia contemporanea. Nosso objetivo neste Capitulo é apenas o de
apresentar as ferramentas matematicas e os conceitos necessarios para o de-
senvolvimento e entendimento do trabalho que serd realizado nos Capitulos
subsequentes. No Capitulo 3 é feita uma exposicao das principais observa-
¢oes cosmologicas que indicam que o Universo passa atualmente por uma
fase de expansao acelerada: as distancias de SNs Ia, a radiacao césmica de
fundo e as oscilagoes actuisticas da matéria baridonica. Neste Capitulo pro-
curamos nao ir muito a fundo nos detalhes sobre as técnicas observacionais
e também nao gastar um espaco demasiado com aspectos tedricos, ou seja,
procuramos o meio termo: nem ser prolixos nem superficiais. Esperamos que
a intencao tenha sido cumprida. No Capitulo 4 é feita uma revisao dos princi-
pais modelos paramétricos para energia escura propostos na literatura. Esses
modelos, a exce¢do do modelo de Hannestad-Mortsell (subsecao 4.4.3), fo-
ram todos reanalisados com o mesmo conjunto de dados visando estabelecer
uma forma mais clara de compara-los. Obviamente, muitos modelos tive-
ram que ficar de fora, mas nés acreditamos que os modelos tratados neste
Capitulo capturam a esséncia da maioria dos modelos propostos na litera-
tura, de forma que a inclusao de outros modelos s6 tornaria nossa anélise
repetitiva e nao conduziria a ganho algum de entendimento. Além disso, a



principal funcao deste Capitulo é preparar o terreno para os capitulos pos-
teriores. A contribuigao original desta Tese estd contida nos capitulos 5, 6 e
7 Refs. [83, 111, 113, 119, 120|. No capitulo 5 n6s propomos uma parame-
trizagao para w que generaliza alguns modelos de energia escura, dentre eles
trés parametrizacoes apresentadas no capitulo anterior e que sao as de uso
mais frequente pelos cosmologos quando querem investigar possiveis desvios
do modelo ACDM. Esta generalizacao é obtida pela introducao de um ter-
ceiro parametro na equacao de estado. O preco que pagamos pela inclusao
deste terceiro parametro para caracterizar a energia escura é que 0 espaco
de fase torna-se completamente degenerado, de forma que mesmo em 1o de
confianga uma grande variedade de modelos sao permitidos. No Capitulo 6
nos construimos uma parametrizagao que nos permite classificar diferentes
modelos de energia escura no espaco de fase. Uma vez que cada regiao do
espaco paramétrico estd associada a uma classe especifica de energia escura, é
possivel, de acordo com as observagoes, determinar, por exemplo, se a energia
escura tem sua origem num campo escalar canénico ou num campo escalar
fantasma sem ter que especificar os potenciais destes campos. O principal
resultado desta Tese encontra-se no capitulo 7 onde reconstruimos ponto a
ponto a equacgao de estado da energia escura w(z) e sua derivada w'(z). A
beleza e forca do procedimento utilizado reside em sua simplicidade. Pri-
meiro nés tomamos uma expansao de p..(z) em torno de um dado z,. Entao,
notamos que a equacao de conservagao de energia pode ser usada como uma
formula de recorréncia para escrever as derivadas de pe.(z) em termos de w
e suas derivadas. Dessa forma somos capazes de obter w e w’, assim como
seus erros estatisticos, para cada valor de z, dentro do intervalo de redshifts
considerado. Nos repetimos nossa andlise para uma série de dados e os re-
sultados indicam que tanto a constante cosmologica (w = —1) quanto uma
equacao de estado w = cte. sao excluidas com 95.4% de confianga. Nossas
conclusoes sao apresentadas no Capitulo 8.



Capitulo 2

Teoria Cosmologica Moderna

Cosmologia ¢ o estudo do Universo como um todo. Isto envolve, por
exemplo, suas origens, composi¢ao material e evolucao. Tal estudo é deveras
ambicioso dada a complexidade do Universo em que vivemos. Assim, para re-
alizarmos tamanho empreendimento é necessirio nos concentrarmos apenas
nas caracteristicas grossas do Universo ignorando detalhes tais como gala-
xias e aglomerados de galaxias por exemplo. Isto é feito adotando-se duas
hipoteses simplificadoras: o principio cosmologico e o postulado de Weyl. O
principio cosmologico estabelece que em grandes escalas o Universo parece
o mesmo em todas as direcoes em torno de cada ponto, ou seja, que o Uni-
verso ¢ homogéneo e isotropico. Ja o postulado de Weyl introduz a idéia de
um ’subtrato’, um fluido que permeia o espaco no qual galaxias se movem
como ’'particulas fundamentais’. O postulado de Weyl diz que as linhas de
universo do substrato sao uma congruéncia de geodésicas no espaco-tempo
divergindo de um ponto no passado ou convergindo para um ponto no futuro.
Essas geodésicas nao se interceptam exceto num passado (finito ou infinito)
ou no futuro ou em ambos. Consequentemente, a matéria em qualquer ponto
possui uma tnica velocidade e o substrato pode ser tomado como um fluido
perfeito, o que é a esséncia do postulado de Weyl.

2.1 Geometria do Espaco-tempo

Supondo a existéncia de um tempo cosmico t, é possivel formular o princi-
pio cosmoldgico em cada hipersuperficie espacial t = constante. A afirmacgao
de que cada hipersuperficie nao possui pontos privilegiados significa que ela é
homogeénea. Além disso, o principio cosmoldgico requer nao apenas que cada
hipersuperficie nao tenha pontos privilegiados, mas também que nao possua
direcoes privilegiadas em torno de qualquer ponto. Um espaco-tempo que
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nao possui diregoes privilegiadas em torno de um ponto é dito isotropico e é
esfericamente simétrico em torno deste ponto. Um espaco-tempo isotropico
em torno de qualquer ponto é dito globalmente isotropico. Espagos-tempos
globalmente isotropicos sao necessariamente homogéneos.

O postulado de Weyl requer que as geodésicas do substrato sejam ortogo-
nais a uma familia de hipersuperficies espaciais. Denotemos por (¢, 21, 2%, 2?)
as coordenadas das particulas do substrato de modo que hipersuperficies es-
pacias sao dadas por t = constante e (x', 2% x®) sdo constantes ao longo
das geodésicas de cada particula. Tais coordenadas sao chamadas co-mdveis.
Definindo os quadrivetores T# = (dt,0,0,0) ao longo da geodésica de uma
particula do substrato e R* = (0,dx!, dz?, da3) sobre a hipersuperficie t =
constante temos, da condigao de ortogonalidade, que g, T*R" = 0, ou seja,
g = 0 se o # v. Portanto, o elemento de linha pode ser escrito como

ds® = dt* — hydz'da?, (2.1)

onde h;; = hy(t, ', 2%, 2%). Agora, se considerarmos um triangulo formado
por trés particulas no instante ¢ = t; e um triangulo formados por estas
mesmas trés particulas em ¢t = t5 > t; segue do principio cosmologico que
o segundo triangulo deve ser semelhante ao primeiro uma vez que nao de-
vem existir pontos ou direcao privilegiadas na hipersuperficie e que o fator
de amplificacao deve ser independente da posicao do triangulo no espaco
tridimensional, de modo h;; pode ser posto na forma,

hiy = alt)n(a), (2:2)

onde a(t) é o fator de escala. Como consequéncia do principio cosmologico,
a curvatura da secao espacial deve ser constante em qualquer ponto, caso
contrario todos os pontos nao seriam geometricamente idénticos. Matemati-
camente, tal espago é caracterizado pela equagao [31]

Rijri = K(Miknjt — numj), (2.3)

onde R;ji € o tensor de Riemann e K é denominada de curvatura. Uma
vez que a secao espacial é isotropica e portanto esfericamente simétrica em
torno de qualquer ponto, segue-se que o elemento de linha deve ter a seguinte
forma

do® = nijdr'dr’ = erdr® + r*(df* + sin® 0 d¢?), (2.4)

onde A = A(r). As componentes nao-nulas do tensor de Ricci sao

Rll - dr s R22 csc’ 6 R33 + 2’/“6 dr € ( 5)
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Pela equacgao (2.3) temos que R;; = 2Kn;;. A igualdade das componentes do
tensor de Ricci nos conduz entao a duas equacgoes

_—— = = - - = 2.
S 2Ke”, csc®0Rs3 =1+ e e 2Kr (2.6)

cuja solucao é

e =1-Kr? (2.7)
Assim, a métrica da secao espacial de curvatura constante é
do* = _dr + r2(d? + sin” § dp?) (2.8)
1— Kr? ’ '

onde a constante K é negativa, positiva ou nula. Combinado este resultado
com (2.2) o elemento de linha (2.1) torna-se

dr?
1— Kr2

o qual é o elemento de linha de Robertson-Walker.

ds® = dt* — a(t)* + r?(df? + sin® 0 dp?) (2.9)

2.2 O Desvio para o Vermelho Cosmolégico

Considere uma galaxia em (r,6,¢) emitindo luz na nossa diregdo. O
tempo que um raio de luz emitido dessa galdxia leva para nos atingir em
(r = 0,0, ¢) pode ser obtido da equagao ds* = df = d¢ = 0, uma vez que a
luz viaja ao longo de geodésicas nulas. Deste modo, (2.9) nos da

dt d
-t (2.10)

at)  VI-EKe

Visto que r decresce quando t cresce, devemos tomar o sinal negativo na

equagao acima e, portanto,

/tto%:_/ro\/%:f(r) (2.11)

sinh ™! (v/|K|7)/\/]K]| se K <0

fry=4¢ r se K=0 (2.12)
sinT! (VK 7)/VK se K > 0.

Agora, se a galdxia emite dois raios de luz sucessivos nos instantes t e t + At,
essa luz deve nos atingir em t( e to + Atg, respectivamente. Entao, de (2.11)

temos
/to dt /t°+At° dt
. alt) B t+AL a(t)

onde
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ja que ambos os lados sao iguais & mesma fungao f(r). Apds uma manipu-
lacao simples destas integrais, temos

t() +At0 dt t-‘rAt dt
[ [
w o oot) Jeoalt)

e supondo que At e Aty nao sejam intervalos grandes o suficiente para que
a(t) sofra grandes variagoes, a equagao acima resulta em

Aty At
alty)  a(?)
o Aty A (to)
0 0 allo
_ o _ 2.1
At A TR Ln) (213)

onde \g = Aty é o comprimento de onda que chega até nos e A = At é
o comprimento de onda que deixa a fonte. Em um universo em expansao,
to > t (a(ty) > a(t)) de modo que z > 0 é o desvio para o vermelho. Por
outro lado, se o universo estd em contragdo to > t (a(ty) < a(t)), z < 0
corresponde a um desvio para o azul.

2.3 Medidas de Distancia e Lei de Hubble

2.3.1 Distancia Luminosidade

Seja L a energia total por unidade de tempo emitida por uma fonte no
instante . A intensidade monocromatica especifica I, é definida como a
energia por unidade de tempo e por unidade de area emitida pela fonte num
intervalo de frequéncias dv e dentro de um angulo sélido df2, o qual faz um
angulo € com a normal a superficie da fonte emissora, isto é,

dE

v = G Ad0ds cos ' (2.14)

A intensidade especifica integral em todo espectro de frequéncias é

I:/ Ldv. (2.15)
0

A quantidade que realmente se mede é o fluxo F, a energia por unidade de
area e por unidade de tempo que chega ao detector, definida como

F:/ F,dv, (2.16)
0
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onde ) p
Fl,:/[,,cosﬁdQ:/ / I,cosfsinfdfdo.
o Jo

Para uma fonte esférica de raio R, o fluxo em sua superficie é dado por

L

F(R) = 4 R?

(2.17)
e o fluxo medido a uma distancia r da fonte ¢ F(r) = L'/4rr?, onde L' é a
luminosidade que chega até um observador em r. Fazendo t = constante e
r = constante no elemento de linha de Robertson-Walker, temos

ds* = a*(t)r*(d6? + sin® 0 dp?)

que é o elemento de linha sobre a superficie de uma esfera euclidiana de raio
a(t)r. Portanto, se a fonte emite luz isotropicamente na nossa dire¢ao, o
fluxo medido por nés em t =ty é

Lo

= 2.18
47 a3r?’ (2.18)

onde ag = a(ty) (doravante, o subscrito 0 denotara o valor de uma grandeza
calculada na época presente t = ;) e r é a distancia radial co-movel, dada
por

Jégmm{viﬁilog%] (2.19)

Note que esta equacao é valida independentemente de a curvatura ser posi-
tiva, negativa ou nula. Se K > 0 basta utilizar a identidade sinh(ix) = isin z,
enquanto que se K = 0 usa-se o limite K — 0. Por defini¢ao, a luminosidade
da fonte no instante t é

r =

AFE
L=——. 2.20
A (2.20)
Por sua vez, a luminosidade que chega até nos é
A Ey
Ly = . 2.21
o= 3o (221)

Como VA = 1y, onde \ e v sao,respectivamente, o comprimento de onda e
a frequéncia emitidos pela fonte em t e, A\g e 14y sao o comprimento de onda
e a frequéncia observados por nos em tg, temos

& v Ato_ AFE

=1+z (2.22)

A 1/0_ At AEO
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Logo, tomando a razao entre (2.20) e (2.21), obtemos

At AE, L
Lo= LAto AE ~ (1+42)? (223)

e, substituindo o resultado acima em (2.18) temos

L L
= = 2.24
dradri(l+2)2  4And?’ (224)
onde
dp = agr(l+ z) (2.25)

é a chamada distancia luminosidade.

2.3.2 Distancia Didmetro Angular

Outra medida de distancia, obtida quando comparamos tamanhos angu-
lares com dimensoes fisicas, é a distancia diametro angular. Um andlise do
elemento de linha (2.9), mostra que uma fonte em r que emite luz em ¢, atu-
almente correspondente a uma distancia propria s (normal & linha de visada)
igual a a(t)rf. A distancia diametro angular d4 ¢ definida de modo que o
angulo 6 é dado pela relagao usual da geometria euclideana,

0 =s/dg, (2.26)

onde
da = a(t)r. (2.27)

Comparando (2.27) com (2.25) temos que

da 1

_— = (2.28)

dL (1 + 2)2
A expressao acima é denominada relagao de reciprocidade de Etherington,
também conhecida no contexto astronémico como relacao de dualidade de
distancia. Esta relacao é completamente geral, valida para para todos os
modelos cosmologicos baseados na geometria Riemaniana, sendo também in-
dependente das equagoes de campo da relatividade geral ou da natureza do
contetido energético. As tnicas exigéncias para sua validade sao que a fonte
e os observadores estejam conectados por geodésicas nulas em um espago-
tempo Riemaniano e que o nimero de foétons seja conservado. Portanto, a
relagao acima é valida para cosmologias espacialmente homogéneas e isotropi-
cas (ou anisotropicas), assim como para modelos cosmologicos inomogéneos.
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2.3.3 Lei de Hubble

Se At =ty —t é suficientemente pequeno, (2.19) torna-se

/to dt
T —
t a(t)

independentemente da curvatura espacial. Reescrevendo esta equacao em

termos de z temos B
1 dz
r o~

“ag Jo H(z)'
onde H = a/a é o parametro de Hubble. Para z < 1, H(z) ~ Hy, de modo
que

z
r o .
aoHy
Substituindo a aproximacao acima em (2.25) e descartando o termo de se-
gunda ordem temos

que é a lei de Hubble. Note que v = z é a velocidade de recessao. A Figura
2.1 mostra um diagrama de Hubble construido com medidas de d e z para
supernovas e utilizando os dados de [32].

2.4 A Dinamica do Universo

Os trés ingredientes do modelo cosmologico padrao sao: i) o principio
cosmologico, o qual conduz & métrica de Robertson-Walker (2.9); i) o pos-
tulado de Weyl, o qual requer que o substrato, isto é, o contetiddo material do
Universo, seja um fluido perfeito; iii) a teoria da relatividade geral, a qual
relaciona geometria e matéria e dita a dinamica do Universo.

As equagoes que governam a evolucao do universo sao as equacoes de
Einstein,

G =81 G1T),, (2.30)

onde o tensor de energia-momento 7, descreve os campos de matéria. Para
um fluido perfeito,

T;w = (p + p)“uuu — P, (231)

p € p sao, respectivamente, a densidade de energia e a pressao do fluido e, u* =
dx*/dt é a quadrivelocidade do fluido, onde 7 é o tempo proprio. Visto que
particulas do fluido seguem geodésicas ortogonais as hipersuperficies espaciais
t = constante,

u* = (1,0,0,0). (2.32)
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Figura 2.1: Diagrama de Hubble para SNs Ia do Constitution [32] com z <
0.05. A linha tracejada corresponde a Hy = 70Km-s~!-Mpc™?, a linha sélida
a Hy=65Km-s~!-Mpc™! e a linha pontilhada a Hy = 60Km -s~! - Mpc™'.

Inserindo a métrica (2.9) em (2.30), as equacoes de campo nos conduzem a
duas equacoes independentes,

i’ K 8rG
Z - 2.
(a) + a? 3 (2.33)
i rane K
2% + (5) +— = —8nGp, (2.34)

onde o ponto, denota derivadas em relagdo ao tempo. A equagao (2.33) é
conhecida como equacao de Friedmann. Note que, devido & homogeneidade
e & isotropia, p e p devem depender apenas do tempo. Subtraindo (2.33) de
(2.34) é possivel eliminar a curvatura e obter uma equacao de aceleragao

a A G D

— = — +3=). 2.35

a 3c? (v 02) (235)
Uma vez que o tensor de Einstein satisfaz a identidade diferencial V,G** = 0,
segue que V,T" =0, o que conduz & equagao de continuidade

. a %
3—(p+ =) =0. 2.36
p+ a(p+c2) (2.36)
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Por fim, para especificar completamente o modelo cosmolégico sob considera-
¢ao, é preciso especificar a equacao de estado do fluido, isto é, a forma como
p e p se relacionam. Em cosmologia, comumente se supoe que p = p(p) = wp

de modo que
3 a !/
p= po<@> exp [— 3/ Mda'} (2.37)
a

/
ag a

Se w é constante,

a0>3(1+w) (
. 2.38)

P = Po <—

a
Neste caso podemos destacar trés cenéarios: matéria relativistica, w = 1/3 =
p, < a~*; matéria nao relativistica, w = 0 = p,, x a~%; e vacuo quantico
w = —1 = ppy = paro = constante. Note que para o vicuo quantico 7), =
PAYuvs OU seja, o efeito do vacuo quantico nas equagoes de campo é o mesmo
causado pela adicao de uma constante cosmologica positiva nas equacoes de
Einstein. Visto que o universo contém diferentes constituintes, o tensor de
energia-momento do fluido que permeia o universo é a soma dos tensores de
energia-momento de seus constituintes, isto é, T = ZZN TZI)' de modo que

as equagoes (2.33) e (2.35) sao reescritas como

in?2 K 816G <&

G) +2="5 o (2:39)
i 4G

.- 3 (pi + 3ps). (2.40)

7

Se as componentes estao desacopladas, seus tensores de energia-momento

conservam-se separadamente, T’(g = 0 de forma que para cada componente,

o
. a
pi + 35(,01' —l—pi) =0, (2.41)

onde p; e p; sao, respectivamente, a densidade e a pressao da i-ésima com-
ponente.

2.5 Energia Escura

Como veremos no proximo Capitulo, uma quantidade razoavel de obser-
vacoes cosmologicas de alta precisao parecem indicar que o universo passa
atualmente por uma fase de expansao acelerada. Se admitirmos que a RG é
a teoria correta da gravitacao, somos levados a conclusao de que o universo



18 2.5. Energia FEscura

deve conter, além de matéria (w,, = 0) e radiacao (w, = 1/3), uma compo-
nente extra, a qual seria responsavel pela presente fase de aceleracao. Esta
componente exotica, de natureza ainda desconhecida, denominamos energia
escura. A energia escura é frequentemente descrita por seu parametro da
equagao de estado, W = pee/pee, 0 qual deve ser negativo o suficiente para
fornecer wyor = prot/pror < —1/3. Desta forma, a equacao (2.39) é escrita
como

H2a) = H3[Q0(%2)" + Qo ()" + Qo (22)?
+ (1 - Q'y,O - Qm,O - Qk,O)f(a>:|7 (242)

onde Q;0 =3¢ pio/87 G (i =, m) é o parametro de densidade da i-ésima
componente na presente época, .o = —Kc?/(agHy)? representa o parametro
de densidade associado a curvatura na presente época e

a

fla) = p/:(] = <%)3exp [— 3/ #da’]. (2.43)

ao

No que segue, discutiremos alguns dos modelos mais relevantes de energia
escura.

2.5.1 Modelo ACDM

A explicagao tedrica mais simples é de que a atual fase de aceleracao é
causada por uma constante cosmologica positiva ou, equivalentemente, que
a energia escura tem sua origem na densidade de energia do vacuo quantico
(para mais detalhes veja [33, 34]). Visto que as equagoes de Einstein satis-
fazem as identidades de Bianchi V,G", = V, 7% = 0 e que V,0", = 0, um
termo como A5”M, com A constante, pode ser adicionado a qualquer um dos
lados das equagoes de Einstein (2.30). Contudo, a interpretagao deste termo
muda de acordo com o lado das equacgoes de campo em que ele é inserido. Se
o termo cosmologico é incluido no lado esquerdo das equacoes de Einstein, A
é posto em pé de igualdade com a constante gravitacional de Newton e deve
ser interpretado como uma constante fundamental da natureza, a qual deve
ter seu valor determinado pela observacao. Por outro lado, se o termo cos-
mologico for adicionado ao lado direito das equagoes de Einstein, ele deve ser
interpretado como a contribuicao do vacuo quantico dos campos de matéria
existentes no universo. Independentemente da forma como A é interpretado,
seu efeito sobre as equacoes de campo é o mesmo. Se A é interpretado como
a densidade de energia do vacuo, ele atua nas equacoes de campo como um
fluido perfeito, com equacao de estado py = —pp. A energia do vacuo para



2. O Modelo Cosmolégico Padrao 19

um modo de frequéncia w é fiw/2, onde w = vk + m? com k sendo o namero
de onda do modo e m a massa da particula. A energia total do vacuo é entao
a soma das energias de ponto zero dos campos quanticos com massa m,

Poac = 4L7r2 /0 kVEk2 4+ m?2dk, (2.44)

a qual diverge quarticamente p,q. X k4. Contudo, espera-se que uma teoria
quantica de campos seja valida apenas até alguma escala de corte k4., de
forma que
]{74
~ Ymaz
Poac = 162 (2.45)
Para o caso extremo da RG, estima-se que a escala de corte seja a escala de
Planck, i.e., kmae = Mpiancks ~ 10 Gev, de modo que
phlanck ~ 10™GeV™. (2.46)

vac

Por sua vez, as observagoes cosmoldgicas atuais sao consistentes com um
valor da densidade de energia da componente escura de

=Q LN 10747 GeVv* (2.47)
pee,O — Sbee,0 87TG ~ . .
Como podemos ver, o valor observado da densidade de energia escura é cerca
de 121 ordens de grandeza menor que o valor da densidade de energia do
vacuo previsto teoricamente. Mesmo se a escala de energia da QCD for
tomada como escala de corte, k.. ~ 0.3GeV, essa diferenca ainda é muito
grande ~ 44 ordens de grandeza. Deste modo, se a energia escura tem
sua origem na densidade de energia do vacuo, como explicar uma diferenca
de 44a121 ordens de grandeza entre teoria e observacao? Uma forma de
amenizar este problema é considerar a situagao mais geral, na qual hé tanto
uma constante cosmologica intrinseca na natureza como também ha uma
contribuicao para o tensor de energia momento vinda do vacuo quantico dos
campos de matéria que preenchem o universo. Isto nos permite definir uma
constante cosmologica efetiva dada por

Aej = A + 87 Gprae, (2.48)

onde A é a contribuicao vinda do campo gravitacional e p,.. é a densidade
de energia do vacuo quéantico. Desta forma, o valor observado (2.47) corres-
ponderia a pp .. Note que isto nao elimina o problema, visto que A e puac
devem ser ajustados com uma precisao enorme para que tenhamos o valor de
Pee,o que observamos atualmente. Este problema de ajuste fino é conhecido
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como o problema da constante cosmoldgica |35, 36]. De agora em diante nos
referiremos a constante cosmologica A e a densidade de energia do vacuo py
como sendo a constante cosmologica efetiva e a densidade de energia efetiva,
respectivamente.

Apesar dos esforcos dos fisicos para resolver o problema da constante
cosmoldgica, nenhuma explicagao razoavel, se é que existe alguma, foi obtida
até o momento. Isto tem levado muitos fisicos a tentar uma abordagem
diferente para explicar a presente fase de aceleracao do universo. Em vez
de supor a existéncia de uma constante cosmologica positiva, presume-se
que por algum mecanismo ainda desconhecido A = 0, e entdo investiga-se a
possibilidade de a aceleracao do universo ser causada pela dinamica de um
campo escalar ou fluido desconhecido com equacao de estado pee/pee = w,
onde w pode ser uma funcao do tempo.

2.5.2 Principais Alternativas ao Modelo ACDM
Modelo wCDM

A alternativa mais simples a constante cosmolbgica é relaxar a condi¢ao
Pee = —pPee € considerar a energia escura como um fluido perfeito com equa-
cao de estado p.. = wpe. com w constante. Este modelo é denominado de
wCDM. Um bom motivo para considerar w = cte. é que outros componentes
conhecidos (matéria, w = 0 e radia¢do, w = 1/3) ou hipotéticos (cordas cds-
micas, w = —1/3 e paredes de dominio, w = —2/3) possuem um parametro
da equacao de estado constante. Para w = cte, a densidade de energia escura
evolui de acordo com a equagao (2.38),

a 3(1+w)
0) = Peco(l + 2)30F), (2.49)

Pee = Pee,0 <_
a

Fazendo ;9 = 0 e ignorando o termo de radiacao, temos da equacao de
aceleragao (2.40) que para um universo que passa atualmente por uma fase
expansao acelerada w deve estar sujeito ao vinculo

W< —e— (2.50)
3(1 = Qo) '

O valor de z para o qual ocorre a transicao da fase desacelerada para a fase
acelerada é obtido fazendo d = 0 na equacao (2.40),

2z =—14+|(3lw| —1)

1 — Qo7 1/300l
———ﬁ] . (2.51)

Qm,O



2. O Modelo Cosmolégico Padrao 21

1.5 T T T T T
----0 =0.2
m
L — Q =0.3 -
------ Q =0.4
1.0 /,/’— \\ -
-7 \
-~ \
4// \
L - \ 4
N —”’,
0-5/...._-./_’ N
0.0 L
-2.0 -1.5 0.0

Figura 2.2: Desvio para o vermelho de transicao desaceleragao/aceleragao
como funcao do parametro da equacao de estado.

A figura 2.2 mostra um grafico de z; em funcao de w para €, = 0.4
(curva azul tracejada), Q2,0 = 0.3 (curva preta cheia) e Q,,o = 0.2 (curva
rosa pontilhada). Como esperado, quanto maior a quantidade de matéria
presente no universo mais tarde ocorre a transicao. Note que z; apresenta
um maximo em

= iy 2.52
Bfw[— 1P (1 — 3[w] Qoo (2:52)
Uma estranha coincidéncia é que para €,9 ~ 0,3, w™* ~ —1 e " =

ZACDM ~ ) 67,

Uma propriedade extremamente interessante de modelos com w = cte
vem do caso especial em que w < —1. Se w < —1, ao contrario das densidades
de matéria e radiagao, as quais sao fungoes decrescentes do tempo, p.. cresce
com o tempo e o fator de escala torna-se infinito num valor finito de tempo
t = t,ip causando uma singularidade futura conhecida como big rip. Energia
escura com w < —1 recebe um nome especial: energia fantasma |37, 38, 39,
40, 41, 42, 43, 44].
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Modelo ¢CDM

Uma das idéias mais aplicadas para explicar a atual fase de expansao
acelerada do universo é que a energia escura tem sua origem num campo
escalar ¢ minimamente acoplado cuja dinamica é basicamente determinada
por sua energia potencial. Estes modelos sao denominados de ¢CDM e a
energia escura que tem sua origem num campo escalar di-se o nome de
quinta-esséncia [46, 47, 48, 49, 50, 51, 52].

Um campo escalar é descrito pela densidade lagrangiana

L= V=359 0,00,6 ~ V(6)], (2.53)

onde g é o determinante métrico e ¢ ¢ um campo escalar com potencial V'(¢).
O tensor de energia momento ¢ definido tomando a variagdo de (2.53) em
relacao ao tensor métrico,

oL 1
T\ = 5o 0,00, — Guv [59“*8@(9@ —V(¢)]. (2.54)

O principio cosmologico exige que ¢ seja homogeneamente distribuido de
forma que 9;¢ = 0, o que nos permite definir, em analogia com um fluido
perfeito, a densidade de energia e a pressao associadas ao campo escalar,

respectivamente, como
12

po="+V(9) (25
e
éz
Py =5 —VI(9). (2.56)
Portanto, a equacao de estado associada a um campo escalar é dada por
2 — 2V
wy = 2 =2V(0) (2.57)
¢ +2V(9)

A aceleracao é alcancada se o campo escalar evolui lentamente, q52 < V(p)e
ps =~ V(¢) domina o contetido energético. A equacdo de estado estéa limitada
ao intervalo —1 < wy < 1.

A equacao de movimento para o campo escalar é determinada pela equa-
¢ao de Klein-Gordon, a qual é obtida tomando a derivada de Euler-Lagrange
da densidade lagrangiana (2.53) em rela¢ao ao campo ¢

5L oL . oL

5 o0 "aa, " 2
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Potencial Referéncia
oY, a>0 [47]
exp(—A¢) 48]
v 53]
exp(—Ap) /0%, a >0 [54]
exp(Ag) — 1 [55]
(cosh(Ap) — 1), n>0 [56]
((¢ — C1)* + Co) exp(—r¢) [57]
exp(—A¢)[1 + Asin(—v¢)] [58]
f() exp(o + ¢*) 89]

Tabela 2.1: Alguns potenciais propostos para o campo escalar cosmologico.

Para a métrica de FRW a equacao de Klein-Gordon é

dv
¢+3H¢+% =0, (2.59)

onde o termo 3H¢ é a resisténcia causada pela expansao atuando contra a
evolugao de ¢. Na velocidade terminal sob agdo deste termo de fricgao, gb =0
e qb ~ V'/3H de modo que a condi¢ao para aceleracao é dependente da forma
do potencial, (;52/V ~ (V'/V)? < 1. Assim, para fazer previsoes de como
um campo escalar dinamico pode afetar a expansao do universo é necessario
especificar a forma do potencial V(¢). Uma lista incompleta de possiveis
potenciais é mostrada na tabela 2.1.

Campos escalares fantasmas sao obtidos facilmente invertendo o sinal do
termo cinético da densidade lagrangiana (2.53) [59, 60]. Neste caso, é facil
mostrar que a pressao e a densidade de energia associadas ao campo ¢ sao
dadas, respectivamente, por

b = 2 v (2:60)
Py = —%+V(¢) (2.61)

de forma que w = py/p, < —1.
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Infelizmente, apesar de campos escalares serem fisicamente bem motiva-
dos e encontrarem uma larga aplicacao em fisica fundamental, campos escala-
res inspirados em fisica de particulas nao conseguem explicar de forma bem
sucedida as observacoes astronomicas e, portanto, sao de aplicagao muito
pobre em cosmologia. Os campos escalares convenientes para cosmologia
possuem potenciais artificiais, constituindo solugoes fenomenologicas antes
que fundamentais. Como veremos no Capitulo 4, em vez de propormos for-
mas especificas para V(¢) e entdo resolvermos a equac¢ao de Klein-Gordom
para um potencial especifico, é mais simples e vantajoso parametrizarmos
a equagao de estado w(z). Estas parametrizagoes nos permitem extrair in-
formagoes importantes sobre dependéncia temporal e a natureza da energia
escura e constituem uma das principais formas de ataque para o problema.



Capitulo 3

Evidéncias Observacionails para a
Aceleracao Cosmica

Ao longo da tltima década, uma quantidade consideravel de dados obser-
vacionais de alta precisao transformou radicalmente o campo da cosmologia.
Medidas de distancia de supernovas do tipo Ia (SN Ia) [14, 15| combinados
com os dados de radiagdo cosmica de fundo (RCF) [61] e de estrutura em
larga escala (ELE) |62, 63| indicam que o simples cenério do modelo padrao
de matéria escura nao é suficiente. Estas observacoes sao usualmente ex-
plicadas pela introducao de uma nova componente denominada de energia
escura ou quinta-esséncia. Esta capitulo destina-se a discussao dos princi-
pais resultados observacionais que conduziram a este paradigma e na forma
como eles podem ser utilizados para restringir o valor de certos parametros
cosmologicos (veja Ref. |64] para mais detalhes).

3.1 Supernovas do Tipo Ia

Medidas de distancia sao uma preocupacao frequente dos astrénomos.
Conhecer o tamanho do Universo é fundamental para entender como ele fun-
ciona. Neste sentido, objetos cosmicos de magnitude absoluta conhecida,
denominados de velas padrao, sao de particular interesse para a astronomia.
Uma vez que uma vela padrao é identificada, sua magnitude absoluta é ime-
diatamente conhecida, e deste modo uma medida de sua magnitude aparente
fornece sua distancia.

Supernovas do Tipo la parecem ter picos de luminosidade muito similares
e, atualmente, sao considerados os melhores exemplos de velas padronizdvesis.
Quando os astronomos detectam uma explosao de uma supernova do Tipo
Ia, eles constroem sua curva de luz. Uma vez que sua magnitude absoluta

25
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¢ conhecida, medidas da magnitude aparente fornecem diretamente a que
distancia a supernova encontra-se da Terra. Uma vez que estes objetos sao
muito luminosos, eles sao de valor inestiméavel na determinacao de distancias
cosmicas muito além da Via Lactea.

A razao basica para a similaridade no pico de luminosidade dentre SNs
Ia, é que sua explosao ocorre apenas quando a massa da estrela ana branca
que a originou ultrapassa um limite bem definido, o limite de Chandrasekhar
(Mcy, = 1,4M), ndo importando que tipo de estrela produziu a ana branca.

O fato de SNs Ia serem consideradas velas padronizaveis, torna o estudo
destes objetos de grande utilidade para a cosmologia, visto que a construcao
do diagrama de Hubble para supernovas a redshifts suficientemente altos
permite que parametros cosmologicos importantes, tais como o parametro de
densidade €, o, 0 parametro da equacao de estado wy e a constante de Hubble
Hy sejam estimados. Embora SNs Ia nao sejam de ocorréncia frequente
localmente, na média ocorre cerca de um evento por século em nossa galaxia,
elas sao extraordinariamente luminosas, e portanto podem ser observadas a
distancias muito grandes. A luminosidade média de uma SN la é de L ~
4 x 10°L¢, (cerca de 100.000 vezes maior que a maior luminosidade de uma
Cefeida) de forma que uma tnica SN Ia pode ofuscar todas as estrelas de
uma galdxia de brilho moderado combinadas por alguns dias. Visto que
galaxias de brilho moderado podem ser observadas até z ~ 1, é possivel que
SN Ia sejam observadas nessa escala de z. Para determinar a luminosidade
de uma SN Ia é suficiente observar uma explosao de SN Ia numa galaxia cuja
a distancia seja conhecida.

O sistema usado pelos astronomos para expressar fluxos e luminosidades é
o sistema de magnitudes. O sistema de magnitudes tem suas raizes na Grécia
antiga. O astronomo grego Hiparcos, no século 2 antes de Cristo, dividiu as
estrelas em seis classes de acordo com seu brilho aparente. As estrelas mais
brilhantes eram de primeira magnitude, as estrela mais apagadas visiveis a
olho nii eram de sexta magnitude e as estrelas de brilho intermediario foram
classificadas como de segunda, terceira, quarta e quinta magnitudes. Muito
tempo ap6s Hiparcos ter criado o sistema de magnitudes, deu-se conta que a
resposta do olho humano é aproximadamente logaritmica, e que as estrelas
de primeira magnitude tém fluxos, no visivel, cerca de 100 vezes maior que
estrelas de sexta magnitude. Assim, o sistema de magnitudes foi posto em
uma base matematica mais rigorosa.

Atualmente, a magnitude bolométrica aparente de uma fonte de luz é
definida em termos do fluxo bolométrico da fonte como

m = —2,5log,(f/ f2), (3.1)

onde f, = 2,53 x 108 watt m~2 & o fluxo de referéncia. Devido ao sinal
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negativo na definicao, um pequeno valor de m corresponde a um grande
fluxo f. Por exemplo, o Sol tem um fluxo bolométrico de f = 1367 watt m~2
na localizacao da Terra, correspondendo a uma magnitude aparente de m =
—26, 8. A escolha do fluxo de referéncia se da devido ao fato de que as estrelas
visiveis a olho ni tém magnitudes aparentes tipicamente entre 0 e 6.

A magnitude bolométrica absoluta de uma fonte de luz é definida como a
magnitude aparente que a fonte deveria ter se ela estivesse a uma distancia
luminosidade d;, = 10 pc do observador. Deste modo, uma fonte de luz com
luminosidade L tem uma magnitude bolométrica absoluta dada por

= —2.5log,(L/L,), (3.2)

onde L, = 78,7L é a luminosidade de um objeto que produz um fluxo f, =
2,53 x 1078 watt m~2 quando visto a uma distancia de 10 pc. A magnitude
absoluta do Sol ¢ M = 4, 74.

Uma vez que a distancia luminosidade de um objeto é definida como

i, = ,/%, (3.3)

a relacao entre a magnitude aparente de um objeto e sua magnitude absoluta
é dada por

dr,
=m—M=51 (—) 25, 3.4
B=m 5 logg 1Mpc +25 (3.4)
ou, numa forma mais conveniente para os cosmologos,
Hod 3
p=>5log (=) +5log (5) +40, (3.5)

onde h = Hy/(100Kms~*Mpc™'). A diferenga 4 = m — M ¢é denominada
modulo de distancia.

Recentemente, dois grupos de pesquisa, o High-z Supernova Search Team
(HZSNST) [14] e o Supernova Cosmology Project (SCP) [15]| tém procurado
por supernovas em galaxias distantes. A Figura 3.1 mostra um grafico do
modulo de distancia versus o redshift para os dados mais recentes do SCP
[65]. As observagoes sao comparadas com trés modelos de universo. A curva
pontilhada vermelha corresponde ao modelo de Einstein-deSiter, a linha cheia
em preto corresponde ao modelo ACDM e a linha azul tracejada corresponde
ao modelo de de Siter. Note que o ACDM ajusta muito melhor os dados que
os outros dois. A conclusao de que o universo passa atualmente por uma fase
de expansao acelerada decorre da observacao que as supernovas observadas
em z ~ 0,5 sao, em média, cerca de 0,25 magnitudes mais apagadas do que
deveriam ser em um universo desacelerado com €2, o = 0,3 e sem constante
cosmologica.
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Figura 3.1: Moédulo de distancia versus redshift para SNs la da compilacao
Union 2 do SCP [65].

3.2 A Radiacao Césmica de Fundo

A Radiac¢ao Cosmica de Fundo (RCF) foi descoberta por Arno Penzias e
Robert Wilson em 1965 dando a eles o prémio Nobel de Fisica em 1978. A
deteccao da RCF é uma das maiores evidéncias observacionais da teoria do
Big Bang, a qual supoe que num passado muito remoto o universo foi quente
e denso o suficiente para manter a matéria barionica completamente ionizada
de modo que os elétrons livres tornassem o universo opaco. Visto que um
corpo quente, denso e opaco produz uma radiacao de corpo negro, devemos
esperar que os fétons que preenchiam o universo nesta época apresentem um
espectro tipico de corpo negro. Medidas realizadas pelo satélite COBE (sigla
em inglés para COsmic Microwave Background Explorer) revelaram que a
RCF é extremamente bem ajustada por um espectro de corpo negro com
temperatura

Ty = 2.725 + 0.001 K. (3.6)

Para um corpo negro, a densidade de energia dos fétons com frequéncia entre
vev+dvé
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8th v3dv
3 ehv/KT _ 1°

p(v)dv = (3.7)
onde k é a constante de Boltzmann e h a constante de Planck. O pico na
funcdo de corpo negro ocorre em hvy,, ~ 2.82kT. Integrando (3.7) sobre
todo o espectro obtemos a densidade de energia total,

8okt
4
p«/:OéT, a:m. (38)
Uma vez que para um universo em expansao a densidade de energia da ra-
diagao evolui de acordo com a equacio p, = p,o(ag/a)?, temos, por (3.8),

que

ap\ 4 a
o Tt = pw(f) =T =N, (3.9)

onde Ty = (pmo/a)l/‘l. Como podemos ver, a radiacao de corpo negro que
preenche o universo atualmente pode ser explicada como uma reliquia da
época na qual o universo era quente e denso o suficiente para ser opaco.

Um melhor entendimento da RCF pode ser obtido fazendo-se a distingao
entre trés épocas extremamente relacionadas (mas nao idénticas) na historia
do universo:

1. a época da recombinacao é definida como o instante no qual a densi-
dade numérica de ions é igual a densidade numérica de Atomos neutros
e marca o instante no qual a matéria barionica passa de um plasma
completamente ionizado a um gas de atomos neutros;

2. a época do desacoplamento é definida como o instante no qual a taxa de
espalhamento entre fotons e elétrons torna-se menor que o parametro
de Hubble (o qual nos diz a taxa na qual o universo se expande) e
marca o instante no qual o universo torna-se transparente; e

3. a época do ultimo espalhamento, definida como o instante no qual um
tipico foton da RCF sofre seu tltimo espalhamento com um elétron.
Em volta de todo observador no universo esta a superficie de tltimo
espalhamento, a partir da qual os fotons tém viajado livremente sem
nenhum espalhamento posterior por elétrons. Uma vez que a taxa
de expansao do universo torna-se maior que a taxa de espalhamento, a
probabilidade de um f6ton ser espalhado por um elétron torna-se muito
pequena fazendo com que a época do tltimo espalhamento seja muito
proxima da época do desacoplamento dos fétons.
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Evento z  T(K) t(10° anos)

igualdade matéria-radiacao 3570 9730 0.047

recombinacgao 1370 3740 0.24
desacoplamento 1100 3000 0.35
ultimo espalhamento 1100 3000 0.35

Tabela 3.1: Eventos relacionados a RCF

Os tempos relevantes de varios eventos relacionados a RCF sao mostrados na
Tabela 2.1. Para efeito de comparacao, a tabela também contém o instante
no qual ocorre a igualdade entre radiacao e matéria, enfatizando o fato que
a recombinacao, o desacoplamento e o tltimo espalhamento ocorrem quando
o universo ja era dominado pela matéria'.

Denotando a temperatura da RCF num determinado ponto do céu por
T(0, ), as flutuacoes de temperatura da RCF neste ponto do céu sao dadas
por

6T _T0,¢)—(T)
?(9’@ == (3.10)
onde
(T) = ﬁ/ (6, 6) sin 6.6 dg — 2.725K (3.11)

é a média sobre todas as direcoes. Mapas do céu obtidos pelo COBE fornecem
uma flutuacao de temperatura média quadratica de

<(‘%T>2>1/2 = 1.1x 107", (3.12)

O fato de a temperatura da RCF variar somente de 30 4K através do
céu indica uma grande isotropia da RCF. Visto que 6 T//T é definido sobre
a superficie de uma esfera, a esfera celeste, é 1til expandi-la em harmonicos
esféricos:

5T > <
0.0 =D Y anYim(0,9). (3.13)

1=0 m=—1

!Note que todos estes tempos dependem do modelo cosmoldgico escolhido. Aqui o
modelo escolhido foi o ACDM
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Figura 3.2: Espectro de poténcias da temperatura da radiagao cosmica de
fundo fornecido pelo WMAP7. A linha so6lida corresponde ao modelo ACDM:
Qph? = 0.02270 e Qp = 0.738. As barras de erro sobre os dados (as quais sao
pequenas para a maioria deles) indicam o erro observacional enquanto que
a regiao sombreada indica a incerteza estatistica, conhecida como variancia
cosmica, a qual é a incerteza dominante em largas escalas. Figura retirada
de Larson et al. [66].

A propriedade estatistica mais importante de § T'/7T é a funcao de correlagao
definida por

o

c(f) = <5TT(7¢L)5TT(7¢L')> = % (21 +1)CyP(cosh),  (3.14)
n-n'/=cos 0 T 1=0

onde n e n/ indicam dire¢bes separadas por um angulo 6 no céu, P, 0s po-

linomios de Legendre e C; os momentos de multipolo. O momento de mul-

tipolo C; é uma medida das flutuagoes de temperatura em escalas angulares

6 ~ 180°/l. Os momentos de maior interesse para os cosmoélogos sdo os

com [ > 2 uma vez que revelam o tamanho das flutuac¢oes de T" na superfi-

cie de tltimo espalhamento?. As flutuacoes de densidade da RCF siao mais

20 termo de monopolo (I = 0) se anula se a temperatura média foi definida corretamente
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convenientemente escritas em termos da funcao Ar definida por

Ap = 1(124;1)@ (T)?. (3.15)

A Figura 3.2 mostra as flutuagoes de temperatura Ar como fungao do loga-
ritmo de [. Note que Ar apresenta um pico em [ ~ 200 correspondendo a
um tamanho angular de ~ 1°.

Dentre os observaveis que podem ser definidos a partir dos dados da RCF,
um dos mais importantes é o parametro R 67|, definido em termos da razao
entre a posicao do primeiro pico no espectro de pertubacgoes da temperatura
da RCF no modelo que queremos caracterizar [; e num modelo de referéncia
I}, ie.,

Il QmO . Edec Hydz
R=2-= : h (/2 3.16
b\ e (Voo o H(2) ) (3.16)

onde zge. &~ 1100. A eq. (3.16) pode ser obtida usando o fato que a escala
angular [4 e a posigao do primeiro pico, [y, estdo relacionadas por [68|

Ly =1 |1 0.268(%)0'1}, (3.17)

onde [4 esta relacionada com a distancia diametro angular da dltima super-
ficie de espalhamento, da(2gec), por

(3.18)

Na equacao acima,

1 * cs(2)dz
TS(Zdec) - / S( ) (319)
1+ Zdec J 2,
¢ a distancia do horizonte sonoro na superficie de tltimo espalhamento de
modo que
ll T’; dA

R=2-=2 . 3.20
I rsdy ( )

Na eq. (3.19) ¢45(2) é a velocidade do som no fluido féton-bérion, a qual pode
ser feita constante para todos os fins praticos. Tomando o modelo padrao

e o termo de dipolo (I = 1) é resultado do desvio Doppler devido ao nosso movimento
através do espaco.
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de matéria escura fria como modelo de referéncia e fazendo {2,y = 0 por
simplicidade, ou seja,

c Zdec dZ
1 —+ Zdec Jo H(Z)

da(Zdec) = (3.21)

temos que 7(2gec) = CsHy (1 + Zaee) ™2 € d'y(24ee) = 2¢ Hy (1 + Zgee) ™
Por sua vez, para um modelo arbitrario, rs(zge.) ~ csHO_1 ,7%2(1 + zdec)—3/2.
Assim, substituindo os valores de r.(zgec), d'4(Zdec), Ts(Zdec) € da(Zgec) €m

(3.20) obtemos,

Zdec HO dZ
R =1/ 3.22
*Jy HE 422

que é a expressao teodrica para o parametro R da RCF para um universo
espacialmente plano (usualmente chamado de shift parameter). Os dados
mais recentes da RCF fornecem um valor de R = 1.725 £ 0.018 [69]. Como
veremos nos capitulos seguintes, o parametro R é extremamente util para
impor limites aos parametros cosmologicos. De fato, o angulo # =~ 1° no qual
o pico mais alto da Fig. 3.2 esta localizado depende da curvatura espacial do
universo, sendo menor num universo aberto(€2; o > 0) que num universo fe-
chado (€0 < 0). A posi¢ao observado do pico é consistente com € o = 0 ou,
equivalentemente, 110 = 1. Portanto, R fornece informagoes tteis sobre
a curvatura do universo e seu conteido material. Além disto, o parametro
R é muito importante na determinagao de parametros cosmologicos por dois
motivos: i) o erro relativo em R é muito pequeno e; i) a integral sobre H(z)
vai até z &~ 1100 de modo que pequenas modificagoes de H(z) podem causar
grandes mudangas em R.

3.3 Oscilacoes Actusticas da Matéria Baridonica

Antes da época da recombinacao, fotons e béarions estavam fortemente
acoplados uns aos outros. Flutuacoes na densidade de barions eram capazes
de se propagar a velocidades comparaveis as dos fotons, cg ~ c/\/g Uma vez
que apo6s o desacoplamento a energia térmica da matéria baridonica torna-se
muito menor que sua energia de repouso, os béarions tornam-se altamente
nao relativisticos e a sua velocidade do som torna-se nula. Apos o desacopla-
mento, uma correlacao com tamanho caracteristico ry permanece impressa na
distribuicao de barions. A Figura 3.3 mostra como a escala caracteristica é
impressa nas distribuicoes de matéria escura e barionica que nos observamos
atualmente. Inicialmente as perturbacoes de densidade se propagam através
de fotons e barions como um tinico pulso. Visto que a matéria escura interage
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Figura 3.3: Perfil radial das perturbacgoes de densidades como fung¢ao do raio
co-movel. As perturbag¢oes na matéria escura (curva preta), barions (curva
azul), fotons(curva vermelha) e neutrinos (curva verde) evoluem desde de
tempos remotos (z=6824) até muito ap6s o desacoplamento (z=10). Figura
retirada de Eisenstein et al. [70].

apenas gravitacionalmente, sua perturbacao torna-se defasada em relagao ao
plasma foton-barion fortemente acoplado. Durante a recombinacao os fotons
comecam a separar-se dos barions e, uma vez que o desacoplamento esteja
completo, os fotons se propagam livremente deixando apenas uma pertur-
bacao na densidade de barions em torno de 150Mpc e uma perturbacao na
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Figura 3.4: O pico actstico baridonico na funcao de correlagao. Note que o
pico ¢ sensivel a densidade de matéria (de cima para baixo Q,,0h? = 0.12
(verde), 0.13 (vermelha) and 0.14 (azul), todos com ,oh? = 0.024). A linha
inferior (rosa) sem um pico é a fungao de correlagdo para o modelo padrao
de matéria escura fria com 2o = 0. Figura tirada de Eisenstein et al., 2005
[63].

matéria escura proxima a origem. Nos dois graficos da parte de baixo da Fi-
gura 3.3 vemos como a interagao gravitacional entre matéria escura e barions
afeta o pico: a matéria escura puxa o pico na densidade préoxima a origem
enquanto os barions continuam a arrastar a densidade de matéria escura para
o pico em 150Mpc deixando um pico no perfil das perturbacoes de densidade
da matéria escura.

Flutuacoes na densidade de barions sao as sementes de galaxias e aglo-
merados de galaxias, ou seja, das estruturas de larga escala. A funcao de
correlacao de galaxias observada na presente época contém uma escala co-
movel preferida ~ r,. Quando aplicamos uma transformada de Fourier a
funcao de correlagao surgem ondulacoes no espectro de poténcias das flutu-
acoes da densidade baridonica. Por esta razao, a correlacao é conhecida como
oscilacoes acusticas baridonicas.

A correlacao de um levantamento de galaxias é dada por,

E(s) = <%”<xl>‘%p<x2>>, (3.23)
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onde p é a densidade de matéria homogénea, dp a flutuacao na densidade de
matéria e a média é feita sobre todos os pontos do céu tais que |x; —xa| <'s.
A Figura 3.4 mostra a fungao de correlacao para 46.748 galéxias observadas
pelo Sloan Digital Sky Survey (SDSS).

Visto que levantamentos de galédxias sao tri-dimensionais, as correlagoes
podem ser vistas tanto na diregao radial, r|, (linha de visada) quanto na di-
recao perpendicular a linha de visada, 7, das galaxias, as quais sao afetadas
pela expansao do universo da seguinte forma:

c

&=
ri(z) = da(2)A0. (3.25)

Az, (3.24)

As correlacgoes tridimensionais impoem viculos sobre a seguinte combinacao
destas quantidades

ry cAz

— —d 3.26
de modo que Dy (z) pode ser utilizado para impor restri¢oes a parametros
cosmologicos. Em 2005, Eisenstein et al. [63| obtiveram o valor Dy (0.35) =

1370 £ 64 Mpc. Uma versao adimensional e independente de Hy de Dy, é

Hy/Q,,
A = DV(ZBAO)u

ZBAO
Qm H. 1 BAO ] 2/3
_ _Vimo 0[ / z} , (3.27)
H(zpa0)"? Lzpao Jo H(z)

onde zpao = 0.35 e tomamos ;o = 0. O parametro A tem valor observado
de A = 0.469 + 0.017 e tem sido usado extensivamente para impor viculos
sobre modelos de energia escura.

3.4 Analise Estatistica

Frequentemente, estaremos interessados em quantidades X% (e.g., 0 mo-
dulo de distancia, o parametro R e o parametro de BAO A) medidas num
redshift z; (ou num bin de largura Az;). A evolugao do universo ¢ dada pelo
parametro de Hubble H (2.42), que por sua vez é caracterizado por um certo
conjunto de parametros desconhecidos P

H(z|P) = H(z|Hy, Q.00 Ym0, Q.05 w(z|wy, ..., wy)),

0s quais queremos determinar ((wg, ..., w,) $a0 08 parametros que caracteri-
zam um determinado modelo de energia escura). A comparagao entre teoria
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e observagao é feita calculando o valor tedrico da quantidade X!*°(z;|P) para
determinados valores dos parametros P e comparando com seu valor obser-
vado bes. O melhor ajuste ocorre para os valores de P que mais aproximam
a quantidade X! da quantidade X%,

3.4.1 Minimos Quadrados e Regioes de Confianca

Se temos N medidas de X% em redshifts z; com erros oy, a discrepancia
entre teoria e observacao, é quantificada pela funcao

N

(X (2i) — X{°(2i|P)J?

X(P)=>" > . (3.28)
i=1 i

Valores de x2, /(N —n) ~ 1 indicam um bom ajuste. O melhor ajuste

ocorre para os valores P* dos parametros que minimizam (3.28) ou, equiva-

lentemente, que maximizam a probabilidade

P o exp [— %XZ(P)] (3.29)

As regioes de confianca em 1, 2 e 30 correspondem, respectivamente, a 68.3%,
95.4% e 99.73% da area sob a curva de probabilidade.

3.4.2 Marginalizagao de Parametros

Frequentemente, quando estamos investigando um determinado modelo,
estamos mais interessados em determinados parametros (aqueles que dizem
respeito ao modelo em si) do que em outros. Por exemplo, quando estuda-
mos modelos de energia escura, estamos mais interessados em obter limites
para os parametros livres destes modelos, uma vez que estes nos fornecem
informagoes sobre a aceleracao do universo, do que em encontrar vinculos
sobre o parametro de Hubble Hy que nao nos diz nada a respeito da presente
fase de aceleracao. Uma forma de se eliminar este parametro indesejavel e
economizar tempo é realizando uma marginaliza¢ao sobre ele. O processo de
marginalizacao ¢ muito simples e consiste em integrarmos a probabilidade
(3.29) sobre todos os valores possiveis do parametro que queremos eliminar.
Por exemplo, se P = (aq, ..., a6,az...,a,) € ag € ay sao os parametros que
nao sao relevantes em nossa analise, em vez de (3.28), a fungao que devemos
minimizar é

Y}(P') = —2In [/daG/da7 ¢ 2X*(Pas.a7) | (3.30)
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Figura 3.5: Restri¢oes nos planos €, 0 —Qa o (esquerda) e €, o —w (direita)
originadas da andalise combinada dos dados de SNs Ia [65], RCF R [69] e

BAO A |63]. Figura retiradas de |65].

Por fim, os erros em 1, 2 e 30 para cada parametro aq, ao,...,a, separada-
mente, correspondem a 68.3%, 95.4% e 99.73% da area sob as curvas de

probabilidade Py, Ps,....P,,

P = [day[daz--- [da, P(ai,as,...,a,)

P, = [da [daz - [da,P(ai,as,...,a,)

P, = [da [day--- [da,_1 Play,...,a,-1,a,),
respectivamente.

3.5 Complementaridade dos Dados

(3.31)

A completamentaridade das distancias de SNs Ia, do parametro R da
RCF e do parametro de BAO A é mostrada na Figura 3.5. As regides de
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confianca em 1, 2 e 30 para SNs la, RCF, e BAO, sao representadas em tons
de azul, laranja e verde, respectivamente. Estes contornos sao obtidos da
minimizacao da funcao y? para cada um destes dados individualmente, i.e.,

557
[NObS(Zz‘) - Mfeo(fzﬁP)]Q
Xon = - : (3.32)

i=1 i
» 1715 = R(%[P)]*
XRreP = 00212 ; (3.33)
e
, (0469 — A(%|P)]?
XBAO = 00172 : (3.34)

Os vinculos sobre os parametros cosmologicos §2,, o, €0, 0 € w, provenientes
de cada observacao separadamente, apresenta uma regiao de superposicao de
forma que a combinacao destes dados conduz ao modelo de concordancia
cosmica, 2,0~ 0.3 e Qy o~ 0.7e w~ —1. Na figura da esquerda, 2o # 0
e w = —1 de modo que P= (0, 2.,0) (2.0 = 8.4 x 107° ¢, pela condigao
de normalizagdo Qg = 1 —Q, 0 — Q0 — Qa ). Na figura da direita, o =0
e w = cte. (P= (,0,w)). Os dois planos foram obtidos marginalizando
sobre Hy a fungdo x%y (inica que contem o parametro Hp). A regido cinza
no centro da figura indica os vinculos resultantes de uma andlise conjunta,
ie.,

Xiot = X5 *+ XroF + XBa0- (3.35)

Note que, diferentemente dos vinculos oriundos de cada observacao indivi-
dual, a combinacao dos dados reduz consideravelmente os valores permitidos
para 0,0, Qa0 € w (para uma revisao sobre analise estatistica de dados em
cosmologia, veja [71]).






Capitulo 4

Modelos w(t)CDM

A forma mais simples de investigar a dinamica da energia escura é pa-
rametrizando sua equacao de estado diretamente como funcao do tempo,
ou, equivalentemente, de z. A principio, nao h& regras para se fazer isto e
qualquer parametrizacao de w pode ser considerada. Contudo, se levarmos
em conta que os dois candidatos fisicamente mais bem motivados a energia
escura sao a constante cosmologica e quinta-esséncia, é razoavel que parame-
trizagoes da energia escura incluam estes dois casos como casos particulares,
o que reduz a variedade de formas que w pode ter.

Uma das formas mais utilizadas consiste em escrever w como uma série
de poténcias,

w(z) =Y w, [2(2)]", (4.1)

onde w,, sdo constantes a serem fixadas pelas observagoes e (z) é uma fungao
de z. Comumente escolhe-se x(z) de forma que

dx
0)=0 —| =1 4.2
H0)=0 ¢ 2, (42)
o que implica que as constantes w, sao dadas por
d™w
n = . 4.3
v dz™ lo (43)

Dependendo dos valores dos w,,’s, podemos ter uma equagao de estado cons-
tante (wy # 0,w, = 0, n > 1), quinta-esséncia (—1 < w(z) < 1) e energia
fantasma (w(z) < —1). E comum truncar a expansdo de w(z) no primeiro
termo, i.e.,

w(z) = wy + wy x(2) (4.4)

visto que tal aproximacao contém o nimero minimo de parametros neces-
sarios para investigarmos a dependéncia temporal da energia escura. Além

41
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disso, ha ainda dois outros bons motivos para considerarmos apenas apro-
ximacoes de primeira ordem. O primeiro deles é que, uma vez que as
observacoes disponiveis até o momento sao inteiramente compativeis com
w = —1 (pee = cte.), n6s devemos esperar uma evolu¢do muito suave da
energia escura, o que nos faz supor que uma aproximacao de primeira ordem
para w deve funcionar bem num grande intervalo de z. O segundo motivo
é que apesar da quantidade e qualidade das observacoes cosmologicas atuais
essas observagoes ainda nao sao nem numerosas nem precisas o suficiente
para impor vinculos muito fortes a modelos de energia escura envolvendo
mais que dois parametros. Portanto, modelos de energia escura envolvendo
mais que dois parametros devem ser suficientemente bem motivados.

Neste capitulo, apresentaremos algumas parametrizacoes da energia es-
cura. Enfatizaremos principalmente trés parametrizagoes de primeira ordem:
a linear, a CPL e a logaritmica. O principal motivo para isto é que precisamos
preparar o terreno para os proximos capitulos uma vez que as contribuigoes
originais desta tese sao parametrizagoes de primeira ordem. Além das trés
parametrizacoes citadas, trataremos ainda (embora de um modo mais suma-
rio) de outras trés, as quais ndo sdo baseadas em expansoes em série.

4.1 Parametrizacao Linear

Se a energia escura tem sua origem num campo escalar dinamico, canonico
(quinta-esséncia) ou nao (energia fantasma), entdo a expansao de primeira
ordem |72, 73|

w(z) = wy + wyz (4.5)

2

¢ uma boa aproximacao de w para baixos valores de z. O caso particular
w = wy = cte. é obtido se wy = 0. Visto que uma constante cosmologica
(w = —1) esta em bom acordo com as observagdes cosmologicas disponiveis,
podemos supor que w é uma fun¢ao muito suave de z, de modo que (4.5)
deve ser uma boa aproximag¢ao num intervalo razoavel de redshifts. Contudo,
a questao que surge é: até que valor de z podemos aplicar (4.5) com alguma
seguranca. Esta questao pode ser respondida se levarmos em conta que a
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energia escura deve ser subdominante no passado, ou seja'.,

pee(2) < pm(2), 22 zig (4.6)

onde z;, é o redshift para o qual ocorre a igualdade entre as densidades de
matéria e de energia escura.
A densidade de energia escura é obtida substituindo (4.5) em (2.37)

pee(z) _ pee70(1 + Z)S(l-l—wo—w(’))efsw{)z (47)

de forma que a condigao de subdominancia (4.6) se reflete na desigualdade

I'max

wh < Wi (), 2 > 7 (48)

onde

1In <1_Q(imﬁ> — 3wp In(1 + 2)

wyr(z) = 3

3 z—In(1+ z)
Para z > 1, w)™**(z) — 0 de modo que observacoes a altos redshifts como
as de RCF devem conduzir ao limite superior wj < 0.

A figura 4.1 mostra o espago paramétrico wy — wj para as combinagoes
SN Ia + BAO (esquerda) e SN Ia + BAO + RCF (direita) em 1o e 20. Os
dados de SN Ta sao da compilagao Union 2 (U2) do SCP, a qual contém 557
medidas do moédulo de distancia no intervalo 0.015 < z < 1.4 e constitul
a maior amostra de SNs Ia disponivel atualmente. O plano wy — wy foi
obtido marginalizando sobre o parametro €2,,, . Para a combinacao SN Ia +
BAO, o melhor ajuste ocorre para {,o = 0.27, wyp = —1.02 e w{, = 0.08,
sendo estes parametros limitados em 20 aos intervalos 0.24 < Q,,, < 0.31,
—1.26 < wp < —0.76 e —1.5 < w( < 1.19, respectivamente. Embora haja
uma grande regido do espago paramétrico para o qual wj # 0, 0 modelo mais
favorecido pelas observacoes parece ser o ACDM (wy, wy, o)~ (1, 0, 0.27).
A transi¢ao da fase desacelerada para a fase acelerada ocorre em 2z, = 0.73 e a
igualdade entre energia escura e matéria em z;, ~ 0.39. Para combinacao SN
Ia + BAO + RCF, os valores que melhor ajustam os dados sao 2, o = 0.27,
wo = —1 ew) =0. O plano da direita nos d4 uma amostra do quao artificias
podem ser os vinculos sobre w(. Uma vez que o teste RCF R envolve um
redshift muito alto, z ~ 1100, o espago paramétrico é cortado em wj ~ 0 de
acordo com (4.8).

(4.9)

!Na verdade, (4.6) deve ser satisfeita em qualquer modelo para z > 1, visto que uma
energia escura que domina o contetdo energético do universo muito cedo é problematica
para a formagao de estruturas em larga escala. Modelos de energia escura que dominam
sobre a matéria em tempos remotos sao, em alguns casos, estudados. Contudo, eles devem
ser considerados apenas do ponto de vista académico, visto que se esta possibilidade fosse
real o universo que observamos nao existiria. Nos afrouxamos a condi¢ao de subdominancia
propositadamente pois ndo podemos esperar que uma aproximagao simples como (4.5) seja
valida a z > 1, de modo que (4.6) pode se manifestar bem antes do esperado.
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Figura 4.1: Regioes de confianga (68.3% e 95.4%) no plano wy—wy,. Esquerda:
vinculos observacionais obtidos da combinagao dos dados de SNs Ia com
a medida do parametro de BAO. Direita: vinculos observacionais obtidos
da combinagdo SN Ia + BAO + RCF. O vinculo fisico (4.6) se manisfesta
fortemente sobre o parametro wy.

4.2 Parametrizacao CPL

Como visto na se¢ao anterior, uma expansao de primeira ordem conven-
cional para w(z) nos permite investigar a dindmica da energia escura apenas
num intervalo restrito de redshifts. Uma vez que a densidade de energia (4.7)
torna-se a componente dominante para z > 1 se w( > 0, a condigao de sub-
dominancia pe. < pm0, a qual deve ser obedecida em altos redshifts para que
as estruturas possam de se formar, conduz a vinculos extremamente fortes,
embora artificiais, sobre o parametro wj. Este comportamento problemé-
tico nos forca a descartar o uso do parametro R da RCF, o qual é um dos
mais precisos e importantes testes cosmologicos, ao empregarmos (4.5) para
investigar uma possivel evolucao temporal da equacao de estado da energia
escura, uma vez que R nos fornece informacao de como o universo era em
z ~ 1100, ou seja, muito além do redshift (z ~ 1) no qual esperamos que
(4.5) possa ser aplicada com alguma seguranca.



4. Modelos w(t)CDM 45

Para estender o regime de aplicabilidade de w(z) para valores de z > 1,
Chevalier e Polarrski |74] e Linder |75] propuseram a seguinte parametrizagao
da equacao de estado:

w(z) = wy + wj (4.10)

1+2
a qual serd denominada de agora em diante de parametrizacao CPL. Esta
parametrizacdo é bem comportada para altos redshifts (w(z — o00) — wg +
wg) e se reduz a (4.5) para baixos valores de z, regime no qual sabemos que
(4.5) é uma boa descrigao para w(z) independentemente de sua forma real. O
comportamento limitado de (4.10) para z > 1 nos permite empregé-la até o
redshift do ultimo espalhamento z = 1100 e, portanto, utilizar as informagoes
da RCF para impor vinculos aos parametros da equacao de estado.
Para (4.10) a densidade de energia escura evolui como

Pee(2) = peen(l + 2z)3Hw0Fw0) expy < — 3w61 er ) (4.11)
z

de forma que a condi¢ao de subdominancia (4.6) resulta em
wy < wy™(2), 2> 1 (4.12)

onde

1In <%) — 3wp In(1 + z)
3 In(l1+42)—z/(1+2)
Fazendo Q,, o = 0.3, temos que em z = 1100, w{™** = —0.047 — 1.664wy, de
forma que w6 deve sempre estar abaixo desta reta no espaco paramétrico se
supusermos que (4.10) é aplicavel até a superficie de altimo espalhamento.

A Figura 4.2 mostra as restri¢des nos espagos paramétricos wy — w(, em
lo e 20 obtidas a partir da combinagao SNe Ia (U2) + A (esquerda) e
U2 + A + R (direita). Como no caso anterior, marginalizamos sobre o
parametro €2,,o. Para combinacao U2 + A, o melhor ajuste ocorre para
Qo = 027, wy = —1.01 e wj, = 0.04, sendo estes parametros limitados
em 20 aos intervalos 0.24 < €, < 0.31, —1.3 < wy < —0.69 e —2.41 <
wj < 1.83, respectivamente. Novamente, o modelo mais favorecido pelas
observacoes parece ser o ACDM, embora exista uma grande parte do espaco
paramétrico para qual wj # 0. A transicdo da fase desacelerada para a fase
acelerada ocorre em z; =~ 0.75 e a igualdade entre energia escura e matéria
em z;, ~ 0.39.

Visto que uma das principais motivagoes da parametrizacao (4.10) é cor-
rigir o comportamento problematico de (4.5) a altos redshifts, ¢ importante
verificar a aplicabilidade de (4.10) a redshifts tao altos quanto o da superficie
de tltimo espalhamento z4.. = 1100. Para isto, n6s adicionamos o parametro

wy ™ (2) (4.13)
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Figura 4.2: Vinculos observacionais no espaco de fase da parametrizacao
CPL. usando os dados do U2 e o parametro de BAO. Esquerda: regides de
confianca (68.3% e 95.4%) para combinagao U2 + BAO. Direita: regides de
confianga (68.3% e 95.4%) para combinagao U2 + BAO + RCF. A parte
hachurada indica a regiao do espaco de fase para a qual a energia escura
domina sobre a matéria em tempos remotos.

R da RCF aos testes de SNs Ia e BAO (figura 4.2 direita). Para esta com-
binagdo especifica dos dados, obtivemos €2, = 0.271083, wy = —1.05703)
e wy = 0.351“1):%. A regiao hachurada corresponde a porcao do espaco pa-
ramétrico para a qual a componente escura domina o conteiido energético
do universo em tempos remotos e é limitada pela curva de (4.13) tomando
Q0 = 0.24 (limite inferior em 20) e z = 1100 (redshift até o qual supomos
que (4.10) é valida). Note que, em 95% de confianca, o espa¢o paramétrico
inteiro fica abaixo do limite imposto por (4.12), de forma que w{, nao “sente”
este vinculo fisico. No melhor ajuste dos dados, encontramos que a transicao
da fase desacelerada para a fase acelerada ocorre em z; = 0.69 e a igualdade

entre as densidades de matéria e energia escura em z;, = 0.39.
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4.3 Parametrizacao Logaritmica

Outro modelo dindmico importante, proposto por Efstathiou em [76], é
dado por
w(z) = wy — wyIn(1 + 2). (4.14)
Efstathiou notou que para alguns potenciais associados a campos escalares
dindmicos, w(z) é bem aproximado pela parametrizacao (4.14) em z < 4.
Tal como (4.10), esta parametrizagao recupera (4.5) para z < 1.
Para (4.14), a densidade de energia escura evolui como

pee(z) _ pee70(1 + 2)3[1+w0_0'5w61n(1+z)}. (4.15)

Embora a principal motivagao de (4.14) seja sua capacidade de ajustar uma
grande variedade de campos escalares dinamicos para z < 4, vinculos ob-
servacionais sobre os parametros (2,0, wo, w;) envolvendo RCF foram ori-
ginalmente estudados na Ref. [76]. Em tal regime, (4.15) deve satisfazer a
condi¢ao de subdominéancia (4.6), a qual se reflete no vinculo fisico

wh > wi™ " (2), 2> 1 (4.16)

onde
91n (71—927;739“0) — 3wy In(1 + 2)
3 In*(1+ z)

w)™"(2) = (4.17)
Fazendo €2,,, o = 0.3, temos que em z = 1100, wy™™ &~ —0.01+0.29wy, ou seja,
wyg, deve sempre estar acima desta curva no plano wy — wy, se supusermos que
(4.14) & aplicavel até z = 1100. Considerando que wy tipicamente encontra-
se no intervalo —1.5 < wy < —0.6, temos que —0.46 < wy™" < —0.14, de
forma que a regido permitida para w{ no plano wy —wy{, torna-se bem restrita
para wj < 0.

A Figura 4.3 mostra os vinculos observacionais sobre os parametros wy e
wy, obtidos das combina¢oes U2 + BAO (esquerda) e U2 + BAO + RCF (di-
reita). Para combinagao U2 + BAO o melhor ajuste ocorre para 2, o = 0.27,
wy = —1.02 e w) = —0.09. Como antes, o plano wy — wj é obtido apods
marginalizarmos sobre €, 0. Em 95.4% de confianca obtemos que 0.24 <
Qo <031, —1.28 < wy < —0.72 ¢ —1.49 < wj < 1.92. Como podemos
ver, uma constante cosmologica (wy =~ —1 e w{ ~ 0) é novamente favore-
cida. Os resultados da aplicacao de (4.14) a altos redshifts sao mostrados
na figura da direita onde incluimos em nossa analise os o parametro R da
RCF além dos dados do U2 e do parametro A de BAO. O melhor ajuste
ocorre para €, = 0.27, wy = —1.05 e wy = —0.29. Em 20 obtemos que
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Figura 4.3: Regioes de confianga (68.3% e 95.4%) no plano wy—wy,. Esquerda:
vinculos observacionais obtidos para combinacao U24+BAQO. Direita: vinculos
observacionais obtidos para combinacao U2-+BAO+RCEF.

0.24 < Q0 <03, —1.2 < wy < —0.81 e —0.43 < w; < 1.04. Como po-
demos ver a parametrizacao (4.14) é muito sensivel ao vinculo fisico (4.6)
estando seu espago de fase limitado pela condic¢ao (4.16). Note que existe
uma pequena regiao do espaco de fase para a qual a condicao de subdomi-
nancia é violada. Esse efeito pode ser atribuido a falta de sensibilidade dos
dados para detectarem pequenas flutuacoes em torno da densidade limiar de
subdominancia.

4.4 Outros Modelos w(t)CDM

Além dos modelos estudados até aqui, ha ainda uma enorme variedade
de outros modelos concorrentes. Embora a forma com que a equacao de
estado da energia escura é parametrizada pareca completamente arbitraria,
é interessante notar que em sua grande maioria essas parametrizagoes tém
alguma motivagao fisica e algum apelo estético. Uma lista incompleta de
modelos paramétricos encontrados na literatura é dada na Tabela 4.1.



4. Modelos w(t)CDM 49

w Referéncia
s [77]
9% XD 155 [77]
wo + Wo e 78]
e 79
wo + wh(1 — a?) |80]
Awa"
Wt |80]
wy wy— |81]

wial+wyal

w, Lo Fal 182]

T al+ai

Tabela 4.1: Algumas outras parametrizacoes interessantes estudadas na lite-
ratura.

No que se segue faremos uma breve discussao da segunda parametrizagao
da Ref. |77|, da parametrizacao da Ref. |79] e da parametrizacao da Ref. [81].
Nos acreditamos que estas trés parametrizagoes junto com as apresentadas
anteriormente, capturam, se nao toda, uma boa parte da esséncia da maioria
dos modelos disponiveis atualmente, de forma que os ensinamentos tirados
delas podem se aplicar a muitos outros modelos.

4.4.1 Parametrizagcao de Gong-Zhang

Dois modelos dinamicos de energia escura descritos por um tinico parame-
tro foram dados por Gong e Zhang em [77]. Aqui, nos restringiremos apenas
a discussao daquele fisicamente mais bem motivado:

w(z) = 1ufz exp(ljz>. (4.18)
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Para w(z) dado por (4.18), a densidade de energia escura evolui de acordo
com

Pec(2) = peeo(1 + 2)* exp [Bwp(e*/ T — 1)]. (4.19)

Em tempos remotos, z > 1, w(2) — 0 € pec(2) & pecoe® V(1 + 2)3. No
futuro distante, z — —1, w(2) — 0 € pee(2) & pecoe (1 +2)3. Uma carac-
terfstica extremamente atraente deste modelo é que, no passado, a energia
escura evolui como matéria, de forma que este modelo pode ser tratado tanto
como um modelo de energia escura quanto como um modelo de unificacao
de matéria e energia escuras. Este comportamento garante, pelo menos a
principio, a empregabilidade de (4.18) ao longo de toda a historia do uni-
verso. Uma aspecto interessante deste modelo é que, ao adota-lo, estamos
automaticamente excluindo a possibilidade de a aceleracao do universo ser
causada por uma constante cosmologica, uma vez que (4.18) nao possui tal
limite e, portanto, nao pode ter a densidade de energia do vacuo como caso
particular. No entanto, é importante notar que (4.18) é uma funcao limitada
e, portanto, pode ter sua origem num campo escalar dinamico o que ameniza
o fato de a constante cosmologica ter sido descartada a priori.

A Figura 4.4 mostra as restricoes no espago paramétrico wy — $2,,, 0 em
lo e 20 para a combinacao U2+A (esquerda) e U2 + A + R (direita). O
melhor ajuste ocorre, respectivamente, para (0, wo) = (0.27,—1.03) e
(Qm0, wo) = (0.27,—1.02). Achamos que em 95.4% os parametros 2,
e wp encontram-se, respectivamente, nos intervalos 0.24 < €, < 0.31 e
—1.17 < wp < —0.91 (SN+BAO) e 0.24 < Q,,,0 < 0.3 e —1.13 < wy < —0.92
(SN+BAO+RCF).

4.4.2 Parametrizacao de Wetterich

Wetterich [79] propds o seguinte modelo para w(z),

w(z) =

Wo

[+ bln(l+ 22 (420)

Neste modelo, a dependéncia temporal estda codificada no parametro b, o
qual esta relacionado a quantidade de energia escura presente no universo
em tempos remotos (ee o) por

(4.21)

1_Qeeoo Qee -1
2 4] 0 ) .

b= —3w0<1n O n = Oy

A densidade de energia é pode ser escrita como

pee(z) _ pee70(1 + Z)3+3w0/[1+bln(1+z)]. (4.22)
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Figura 4.4: Parametrizacao de Gong-Zhang. FEsquerda: regioes de confianca
(68.3% e 95.4%) no plano wy — Q¢ para combina¢do U24+BAO. Direita:
regides de confianca (68.3% e 95.4%) no plano wy — €, o para combinacao
U2+BAO-+RCF.

Neste caso, a condi¢ao de subdominancia (4.6) conduz a dois vinculos fisicos:

1
b _ _ 1 4.23
> (11 2) se z>1 e (4.23)

1 Wo
< — 1. 4.24
b s Chma oo 7 (4.24)

A Figura 4.5 mostra as restri¢des no espaco paramétrico wy — w(, em lo e
20 para a combinacao U2+A4 (esquerda) e U2 + A+ R (direita). O melhor
ajuste ocorre, respectivamente, para (€, 0, wo, wj) = (0.27,—-1.01,0.02) e
(R0, wo, wj) = (0.28,—0.98,—0.27). Em 95.4%, os parametros €, o, wo €
wy(, encontram-se, respectivamente, nos intervalos

0.24 < Q,,0 <0.31, —1.32 < wy < —0.79, —0.65 < wpy < 0.93,
para a combinacao SNe la + BAO e

024 < Qo <031, —131<wy<-085  —02<uw)<0.71,
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Figura 4.5: Parametrizacao de Wetterich. Fsquerda: regioes de confianca
(68.3% e 95.4%) no plano wy — Q¢ para combinacao U2+BAO. Direita:
regides de confianca (68.3% e 95.4%) no plano wy — 2y, ¢ para combinacdo
U2+BAO-+RCF.

para a andlise envolvendo SNe [a + BAO +RCF. A regiao hachurada denota
a regiao delimitada pelo vinculo fisico (4.23)2. Um aspecto importante que
devemos ressaltar é que, comparativamente aos modelos estudados anterior-
mente, a parametriza¢ao (4.20) é menos sensivel ao vinculo (4.6).

4.4.3 Parametrizacao de Hannestad-Mortsell

Em 81| Hannestad e Mortsell propuseram o seguinte modelo envolvendo
quatro parametros livres,

a' +al
I

_ 4.25
w;al + wyay (425)

w(a) = wpw;

20 vinculo fisico (4.24) é completamente satisfeito por (4.20).



4. Modelos w(t)CDM 53

i —1[=2.5 ]
-0.6 ——1=5.0
—I[=7.5

-1.2 -

1.4 -

0.5 1.0 15 2.0
ala

Figura 4.6: Parametrizacdo de Hannestad-Mortsell. w(a) para diferentes
valores de [. A transicao é tanto mais lenta quanto menor for o valor de [.

onde a é o fator de escala normalizado (ap = 1), wy e w; descrevem o com-
portamento assintdtico de w,

w; quando a — 0
w(z) = { wy quando a — o0o. (4.26)

a; € o valor do fator de escala na transicao de w; para wy e [ controla a
largura da transicao. Uma constante cosmologica ¢ obtida para [ = 0 e
wy = —w;/(1 + w;). A principal motivagdo dos autores ao propor esta pa-
rametrizacao foi que, diferentemente da maioria dos modelos apresentados
até aqui, os quais partem do pressuposto que a energia escura varia muito
suavemente, ela é capaz de fornecer modelos de energia escura com transi-
coes muito rapidas. Note ainda que esta parametrizacao é limitada ao londo
de toda historia do universo podendo, portanto, ter sua origem num campo
escalar dinamico. A Figura 4.6 mostra a evolu¢ao de w como fungao do fator
de escala para alguns valores de [. Note que quanto maior o valor de [ mais
rapido ocorre a transi¢ao de w; para wy.
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Para (4.25) a densidade de energia ¢ dada por

wi—i-wfaf >3 D -

w;aP + wyay

peelz) = preo(1+ 204 (1.27)

A analise observacional deste modelo foi feita utilizando dados de SNe Ia,
RCF e ELE. Os valores que melhor ajustam estes dados sao: 2, = 0.38,
w; = —04, wy = —1.8,a; = 0.5 e [ = 3.41. Embora este modelo tenha carac-
teristicas interessantes que nao estao presentes na maioria das parametriza-
coes que foram apresentadas anteriormente, seu principal defeito é o niimero
excessivo de parametros, o que torna o espaco paramétrico completamente
degenerado, sendo muito dificil impor vinculos com alguma significancia so-
bre os parametros livres do modelo.



Capitulo 5

Parametrizacao Generalizada

A equacao de estado da energia escura, w(z) = p/p, tornou-se uma das
quantidades fisicas mais investigadas da cosmologia atualmente. A razao
disto é que, se por algum principio fundamental ou resultado observacional w
for constante e exatamente igual a —1, entao ha uma grande probabilidade de
que a energia escura tenha sua origem na densidade de energia do vacuo. Por
outro lado, se um valor w(z) # —1 for encontrado com alguma significancia
estatistica, entao é possivel nao apenas excluir uma constante cosmologica A
mas também atribuir a aceleracao cosmica a um campo escalar dinamico ¢.

No Capitulo anterior, foram apresentadas algumas parametrizagoes espe-
cificas de w(z). Se nos limitarmos apenas a discussao de expansoes de pri-
meira ordem, as quais permitem uma comparacao mais direta do seu espaco
paramétrico com os dados observacionais, podemos observar que a forma do
espaco de fase wy — wj depende essencialmente da fungao x(z) escolhida para
expandir w(z). Isto significa que as informagoes obtidas sobre a dindmica da
energia escura, particularmente os vinculos observacionais sobre os parame-
tros que codificam a dependéncia temporal da equacao de estado, dependem
fundamentalmente do modelo em consideracao.

Em principio, para verificar a validade de um modelo ou de uma teoria,
é interessante, por diversos motivos, inseri-lo em um quadro mais geral. Isto
nao apenas traz a tona novas solucoes, como também pode fornecer um teste
de consisténcia mais preciso para o modelo original. Neste Capitulo, nos
consideraremos uma nova parametrizacao para equacao de estado da ener-
gia escura, a qual é caracterizada pela constante adimensional 3. Nos limites
B — (-1, 0, 4+1), esta nova equacao de estado recai nas parametrizagoes linear
(Eq. (4.5)), logaritmica (Eq. (4.10)) e CPL (Eq. (4.14)), respectivamente,
enquanto que V 5 # (—1,0,41) ela admite um dominio muito maior de so-
lugoes. Dentre estas solucoes, muitos dos diferentes modelos cosmologicos
que vém sendo propostos para explicar a energia escura, assim como novos

)
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modelos, podem ser incorporados na forma funcional proposta aqui. Tal flexi-
bilidade e generalidade sao importantes nao apenas por aumentar o niimero
de possibilidades a serem testadas mas também porque, em principio, ela
pode reduzir a possibilidade de resultados errados que uma parametrizacao
incorreta pode produzir.

5.1 Parametrizacao

Aqui, n6s propomos a seguinte forma para equacao de estado da energia
escura [83]

B8 _
a 1
w(a) = wo —w{)T
1+2)7 -1
= wp—wp I (5.1)
B
E facil mostrar que para = —1,0 e 1 esta parametrizacdo recai, respecti-

vamente, nas parametrizagoes linear, logaritmica e CPL, i.e.,

wo + wyz se B=-1 (4.5) PI;
w(z) =<9 wo+wiIn(l+2) se f—0 (4.14) P2;

wo+wyz/(1+2) se =1 (4.10) P3,

onde usamos a igualdade Inz = limg_o(2* — 1)/¢ para obter o limite para
(4.14). Como podemos ver, a introdu¢ao do parametro 3 é equivalente a
inserir as parametrizagoes (4.5), (4.10) e (4.14) em uma classe mais geral que
admite um intervalo muito maior de solugoes cosmologicas.

Para a parametrizacao (5.1) a densidade de energia é dada por

3(14+wo+wp/B)

exp [%’6(“5/6‘ b

Podemos verificar que (5.2) é consistente com os casos particulares mencio-
nados acima, i.e.,

pee(a) = Pee,0 a (52)

Pee,0 a—3(1+w0—w6) exp [3’(1]6(% - 1)] se 6 = -1 (47)7
pee(a) — Pec.0 a—3[1+wo—(w6/2) In a] se ﬁ =0 (415)’

Pecoa B0Fwotw0) exp [Bwy(a — 1)] se B=1 (4.11).
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Figura 5.1: a) Razao pe/pm como fungao de z para wy = —1.0, wj = 0.2
e p%/p), =~ 2.33. O valor de § é exibido abaixo da curva correspondente.
Note que a classe de modelos com [ < 0 apresenta um comportamento
indesejavel em altos-z, de acordo com Eq. (5.2). b) O mesmo que na Figura
la para w), = —0.2. Neste caso, a contribui¢ao da energia escura para valores
negativos de (3 torna-se desprezivel para z > 4.

A aplicagao da condigao de subdominéncia (4.6) a (5.2) é complicada pelo
parametro adicional 5. No entanto, olhando diretamente para (5.2) algumas
relagOes interessantes entre os parametros wy, wy, e § podem ser obtidas:

1. > 0: Em tempos remotos (z > 1), a energia escura é a componente
subdominante se wy + w(/B < 0 para qualquer valor de wy,.

2. < 0ew) > 0: A energia escura sempre domina sobre as outras
componentes para z > 1.

3. B<0ew)<0: A densidade de energia escura vai a zero para z > 1.

Para visualizar melhor os casos discutidos acima, nés mostramos nas Fi-
guras 5.1a e 5.1b a razdo pee/pm como fungao de z para alguns valores de 3,
wo = —1 € pec.o/pmo = 2.33. Dois valores simétricos de wj, sao considerados,
0.2 (Fig. 1la) and -0.2 (Fig. 1b) e o correspondente valor de [ ¢ exibido
diretamente abaixo da curva. No6s observamos que, para estas combinacoes
particulares de wy e w(, quase o intervalo inteiro de solug¢oes 5 > 0 (o qual
inclui (4.14) e (4.10)) é bem comportado. Como esperado, para wj = 0.2
(wf, > 0 em geral) a classe § < 0 apresenta um comportamento indesejavel
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devido ao termo exponencial na Eq. (5.2) ' .

Além dos casos mencionados acima, ¢ ainda importante notar que (5.1)
¢ flexivel o suficiente para incorporar outros cenarios de energia escura. Por
exemplo, modelos bem aproximados por (4.10) com wj, = const.(1+wy), tais
como o potencial linear

V(d) =Vo+ (¢ — do)Vg (5.3)

estudado em [84, 85] e o modelo miragem de A da Ref. [86], claramente
devem ser bem aproximados por (5.1), visto que (4.10) é um caso particular
de (5.1). O mesmo se aplica aos modelos bem aproximados por (4.14). Além
destas generalizagoes 6bvias, (5.1) pode incorporar a dindmica do Pseudo-
Nambu-Goldstone Boson (PNGB) [87], cujo potencial

V(p) x 14 cos(o/f) (5.4)

pode ser descrito por uma equacao de estado do tipo
w(a) = =1+ (1 + wp)a”, (5.5)

onde F' esta inversamente relacionado a escala de simetria f [88]. A equagao
de estado (5.5) pode ser encorporada em (5.1) redefinindo wj = —F(1 + wy).
A classe de modelos estudada na Ref. [89], cuja equacao de estado é dada
por

w(a) = -1+ \a*, (5.6)

também pode ser identificada a (5.1) redefinindo A = w{/f e impondo o
vinculo wy — w(/B = —1 (veja as Refs. [88, 80| para uma anélise completa
de varios modelos discutidos aqui e outros que podem potencialmente ser
descritos ou aproximados por(5.1))%.

!Note que, embora bem comportado no passado, (4.10) diverge exponencialmente no
futuro quando z — —1 para w{, > 0. Em geral, para 5 > 0 e w < 0, pee,0 — 0 quando
z— —1.

ZNote que generalizacoes triviais de P1 - P3 podem ser encorporadas em (5.1). Tome-
mos por exemplo, o caso do modelo w(a) = wp + wh(1 — a’) discutido na Ref. [80], o qual
claramente é um caso particular de (5.1) quando wj, — Swy,.
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5.2 Aspectos Observacionais

5.2.1 Epoca de transicao desaceleraciao/aceleracio

Para estudar a influéncia do parametro § sobre a época da aceleracao
cosmica, basta fazer d/a = 0, ou seja,

0 = p+3p
= pm(2e) + [1 4 3w(z)]pec(2t)
(1+2)" -1
s
(1+2z)P -1
b

onde o redshift no qual o universo passa da fase desacelerada para a fase
acelerada, z, é a raiz da equacdo transcendente (5.7). E facil verificar que
para wy = —1 e wy = 0, a Eq. (5.7) recai na expressao 1+ z = [2(1 —
QYY) /00113 a qual fornece o valor de z, para o modelo ACDM.

A Figura 5.2 mostra o redshift de transi¢ao z; como funcao de 5 |Eq. (5.7)]
para wy = —1 e Q2 = 0.3. Quatro casos sio mostrados: dois para valores
positivos de wy (0.5 e 1.0) e dois para w < 0 (-0.5 e -1.0). Note que, quanto
mais negativo (positivo) o valor de 3, menor (maior) é o redshift de transigao
para valores negativos (positivos) wj. As linhas horizontais representam o
intervalo 0.49 < 2, < 0.88, o qual corresponde a +10 do valor de z; dado em
Ref. 190].

— pm70(1+2’t)3+{1+3[w0+w6

X peeo(l+ zt)3(1+w°+“’5/ﬁ) exp [3w6 (5.7)

5.2.2 Analise Estatistica

A introducao do parametro 3 abre a possibilidade para uma ampla gama
de novas solugoes cosmologicas para diferentes combinacoes dos parametros
wo, wy, and . Nesta se¢io, investigaremos os vinculos observacionais sobre os
espagos paramétricos wy — 3, wj, — [ and wy —w{ — [ a partir de uma anélise
estatistica envolvendo quatro classes de observagoes cosmologicas: SNe Ia,
RCF R, BAO A e medidas de H(z). Os dados de supernovas utilizados
em nossa analise sao as 397 medidas do médulo de distancia da compilagao
Constitution [32]. Esta amostra de SN Ia cobre um intervalo de redshifts de
z =0.015 to z = 1.551, incluindo 139 SNe [a a z < 0.08.

Como foi mencionado no inicio do capitulo anterior, a introducao de um
parametro extra a equacao de estado da energia escura tem o seu preco: as
restricoes sobre os parametros livres tornam-se mais fracas, i.e., o espaco
paramétrico torna-se mais degenerado. Isto ocorre em parte porque a quan-
tidade de dados disponiveis ainda nao é numerosa o suficiente para fazer uma
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1.0 . , . , . ,

Figura 5.2: Influéncia do parametro § sobre o redshift de transicao z;. As
curvas foram obtidas para os valores wy = —1.0 e Q2 = 0.3. As linhas
horizontais s6lidas correspondem ao intervalo 0.49 < z; < 0.88, o qual cor-
responde a £10 do valor de z; estimado na Ref. [90].

analise estatistica mais robusta e em parte por que as medidas disponiveis
ainda nao tém a precisao necessaria para fornecer determinacoes precisas
sobre os parametros livres de um dado modelo.

Medidas de H(z)

Para ajudar a diminuir a degenerescéncia entre os parametros wg, wy e
[ noés também usamos as 9 determinagoes do parametro de Hubble como
fungao do redshift (Tabela 5.1), como obtido na Ref. [91]. O uso destes
dados para impor restricoes a modelos cosmologicos parece ser interessante
por que, diferentemente de medidads de distancias, o parametro de Hubble
nao é integrado e representa uma medida direta do contetido energético do
universo.

Uma vez que ag/a = 1+ z, o parametro de Hubble pode ser escrito como

H(z) = g N (5.8)
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z  H(z) oy

0.09 69 12
0.17 83 8.3
027 70 14
0.4 87 174
0.88 117 234
1.3 168 134
1.43 177 14.2
1.53 140 14
1.75 202 404

Tabela 5.1: Medidas do parametro de Hubble em diferentes redshifts obtidas
por Simon et. al na Referéncia |91].

de modo que H pode ser obtido se conseguirmos medir z. Para obter 2 é
necessario que se faca um levantamento com medidas precisas do redshift de
galaxias. A ideia basica é que se duas galaxias muito proximas no redshift tém
suas idades determinadas com alguma precisao, entao é possivel aproximar
Z por Az/AT, onde Az é a diferenga em seus redshifts e AT a diferenga
em suas idades. A parte mais dificil deste trabalho é a obtencao de medidas
precisas da idade de galaxias.

Em galaxias que evoluem passivamente, a taxa de formagao estelar é baixa
e suas idades podem ser determinadas com uma boa precisao. Estas galaxias
sao dominadas pela luz de estrelas vermelhas velhas da sequéncia principal.
A evolucao dessas estrelas é um processo razoavelmente bem entendido pelos
astrofisicos e sua metalicidade pode ser simulada em computadores. Visto
que o espectro de galdxias depende principalmente da metalicidade e da
idade, o espectro simulado pode ser comparado com o observado e a idade da
galédxia pode ser estimada. Obviamente, as estrelas da galaxia nao possuem
a mesma metalicidade, o que acaba introduzindo um erro estatistico na idade
de 0.1 x 10 anos (para detalhes veja [92]).

Portanto, na analise estatistica realizada aqui, n6s minimizamos a funcao

X* = Xéne + Xoms + Xbao + X%I(z) (5.9)

a qual leva em conta todos os conjuntos de dados discutidos até aqui.
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Figura 5.3: Contornos de x? no plano wy — 3 (esquerda) e wj — (3 (direita).
Os contornos representam Ax? = 2.30 (10) e Ax? = 6.17 (20). No plano da
direita, vemos claramente que os dados observacionais sao compativeis com
a classe de modelos < 0 predominantemente para valores de wj < 0.

5.2.3 Resultados

A Figura 5.3 mostra os espagos paramétricos wy — 3 (esquerda) e wjy — (3
(direita) que surgem da andlise conjunta descrita acima. Como esperado,
podemos ver que, similarmente ao que acontece com a maioria das parame-
trizagoes dependentes do tempo, os vinculos observacionais sobre wf, and
sao muito fracos. Como podemos ver na figura da direita, para valores negati-
vos de (3, o vinculo fisico (4.6) se manifesta fortemente limitando w{, a valores
negativos excluindo a possibilidade de a energia escura ditar a dinamica do
universo em tempos muito remotos.

O espacgo paramétrico tridimensional, wg — w(, — 3, € mostrado na Figura
5.4. Os contornos correspondem a Ax? = 3.53 e Ax? = 8.02 (representando,
respectivamente, 1o e 20 para 3 parametros). Para a combinacao de dados
discutida acima , o melhor ajuste ocorre para os valores de wy ~ —1.0,
why ~ 028 e f ~ 0.1 com x2 ~ 1.17 (x2 = x2,,/v onde v representa o
numero de graus de liberdade). Noés notamos que, quando o teste RCF R
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Figura 5.4: Espaco tridimensional wy — wz — 3 obtido dos dados de SNe Ia,
BAO, RCF e H(z). Os contornos correspondem a Ax? = 3.53 (10) e 8.02
(20). O melhor ajuste ocorre para os valores wy ~ —1.0, wg ~ 0.28 ¢ 3 ~ 0.1
com X2 ~ 1.17.

nao é considerado na andlise, isto é, apenas SNe Ia, BAO A e H(z) sao
levados em conta, o melhor ajuste para 3 é consideravelmente modificado,
a saber, f ~ —3.04 (wo ~ —0.98, w, ~ 0.1). Esta diferenca nos resultados
com e sem o parametro R esta de acordo com os resultados apresentados no
capitulo anterior.

Dos resultados apresentados acima, podemos concluir que ha uma fa-
milia de solugoes 5 > 0 (a qual obviamente inclui os casos § = 0 (4.5) e
B =1 (4.10)) cujo comportamento parece ser compativel com as observa-
¢coes cosmologicas atuais. Embora uma estimativa razoavelmente precisa de
B (assim como de wj) nao possa ser extraida dos dados atualmente dispo-
niveis, nos acreditamos que a proxima geracao de experimentos dedicados a
este assunto (principalmente SNs Ia a altos redshifts, oscilagoes acusticas da
matéria barionica e lentes gravitacionais fracas |93]) dardo a cosmologia pre-
cisdo suficiente para decidir qual (se existir algum) intervalo dos parametros
B e wy é privilegiado do ponto de vista observacional.
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5.3 Investigacoes Futuras

Um caso especial, particularmente interessante, de (5.1) é obtido, para o
caso em que (> 0, quando impomos o vinculo w(a = 0) = 0 a (5.1). Em
tal situacao, 3 se relaciona com os outros dois parametros livres através da
equagao:

= ——. 5.10
" (5.10)
Assim, (5.1) e (5.2) sao dados, respectivamente, por
w = woa o/ (5.11)
e
'UJ2 ’
Pee = Pee,0 a_3 exp [3_?(a_U)O/wo - 1) : (512)
Wo
Para a < 1,
_3%
Pee = Pee,0 a—3 € 3w6 ) (513)

ou seja, pe. evolui da mesma forma que a matéria no passado, de forma
que (5.12) pode ser pensada como uma quarta-esséncia, i.e, um cenario de
unificagdo entre matéria escura e energia escura. Ainda, quando a — 1,
(a=wo/*> — 1) — 0 de modo que

2
Pec = Pecod [1 + 350 (g wh/mo 1)

W
4
+ 9%@_“’6/“’0 - 1)+ ] se a = 1. (5.14)
0

Truncando a séria acima em primeira ordem e rearranjando os termos, temos
que

wi, W e
Pee % Proy [(1 . Bw—Z)a 3 —|—3w—Za 3w/ 0]. (5.15)

Esta equacao pode ser dividida em dois termos, um que evolui de acordo com
a matéria p!, oc a=3 e um segundo que evolui de acordo com p2, oc a=3~"o/wo,
Visto que wj, > 0 (8 > 0), o expoente do segundo termo ¢ maior que —3.
A equacgao (5.15) lembra um pouco a lei de evolugao para a densidade de
energia escura que surge do acoplamento entre matéria escura e energia escura
estudado na ref. [94]. Duas situagdes interessantes ocorrem quando w(, = 3w
e wy = —3wp. Para wj = 3w3, (5.15) evolui como

Pec X Peepa SHTE0), (5.16)
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i.e., pee segue uma lei de evolucao de matéria no passado e uma lei de evolucao
de uma quinta-esséncia com w = cte. atualmente. Para w{ = —3wy, (5.15)
torna-se

Pee = Peenl(1 +wo)a™* — wyl, (5.17)

Ol seja, pee POssui uma parte que evolui como matéria e uma parte constante
atualmente. Se levarmos em conta que wy ~ —1 vemos que (5.17) tem o
mesmo efeito que uma constante cosmologica. Estes dois casos particulares
refletem as possiveis vantagens de tratar (5.12) como quarta-esséncia. Por
exemplo um dos modelos de quarta-esséncia mais estudados na literatura
atualmente, o gas de Chapligyn (simples ou generalizado) (95, 96, 97, 98, 99,
100, 101, 102, 103|, é capaz de recuperar apenas uma constante cosmologica
atualmente ao contrario de (5.12) que além de uma constante cosmologica,
pode nos dar uma equagao de estado constante e outras variedade de energia
escura, dependendo da combinacao dos parametros wy e wy. E interessante
notar ainda que isto nao é feito as custas da introducao de mais parametros,
visto que (5.12) possui o mesmo nimero de parametros livres que o gés de
Chapligyn generalizado.

Outra quantidade importante no estudo de modelos de quarta-esséncia é
a velocidade do som c¢,. Para uma equacao de estado barotropica arbitraria

pE(i - w(pee)pee, temOS

ODee d
6= Gt =W e (5.18)

dpee
Tomando o logaritmo de (5.12) obtemos

w3 ,
pee = Inpee—3Ina+3—2(avb/m0 —1)
Wo
w
= lnpee7o—3lna+3w—?(w—wo). (5.19)
0

Derivando ambos os lados desta equagao em relagao a p.. encontramos

1 3 da wo dw

pee  adpe - wh dpee

donde,
d 1 3 d
= =3 (=422 (5.20)
dpec Wy \Pee A dpee
e, da equagao de continuidade (2.36), temos que
1
do 1 o (5.21)

dpee 3 (14 w)pee
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Finalmente, substituindo (5.21) em (5.20) e (5.20) em (5.18) encontramos

2 wy w
= (1+ 3w01+w>w. (5.22)
Durante a época em que a densidade de energia escura segue a lei de evolucao
da matéria (e < 1, w = 0), ¢; & 0. Visto que (5.11) é uma lei de poténcia,
w serd aproximadamente igual a zero apenas se wy for um nimero préximo
de zero. O fato de ¢, ~ 0 é particularmente importante, visto que valores de
¢ diferentes de zero podem produzir oscilagoes nao fisicas ou divergéncias
no espectro de poténcia da matéria [104, 105, 106|.

Os testes observacionais deste modelo serao realizados em uma analise
futura. E importante mencionar que no caso de modelos de quarta-esséncia
os testes de fundo (SNs Ia, RCF R e BAO A) nao sdo os mais importan-
tes. Modelos que encontram-se em excelente acordo com estas observacoes
falham vergonhosamente quando utilizados para reproduzir as pertubacoes
no espectro de poténcias da matéria. Assim, além dos testes de fundo, que
sem divida alguma sao importantes, quando analisarmos o modelo exposto
nesta secao observacionalmente, nosso objetivo principal sera estuda-lo per-
turbativamente (veja as Refs. [107, 108, 109, 110]).



Capitulo 6

Um Modelo Paramétrico para
Classificacao da Energia Escura

Até aqui, nos estudamos uma série de parametrizacoes para a equacao de
estado da energia escura. O ponto comum entre elas é que o melhor ajuste
para os dados observacionais ocorre para w({ # 0 sugerindo que a equagao
de estado da energia escura, w, é uma funcao do tempo. Embora a maioria
destas parametrizacoes nos permitam investigar a dependéncia temporal w,
elas falham em nos dar uma resposta sobre a natureza da energia escura.
Se w # cte., o candidato mais natural e mais bem motivado fisicamente a
energia escura € um campo escalar de quinta-esséncia.

Ao analisarmos as parametrizacoes apresentadas nos capitulos anteriores,
vemos que, a excecao da parametrizacao de Gong-Zhang, a qual pressupoe
que w é sempre dependente do tempo, nenhuma das outras parametrizacoes
pode ter sua origem num campo escalar visto que nao sao funcoes limitadas
de z durante toda historia do Universo z € [—1,00[ e portanto em algum
momento (passado ou futuro) da histéria do universo w encontra-se fora do
limite imposto por um campo escalar —1 < w < 1. Contudo, uma vez que a
dominancia da energia escura é um feno6meno recente, este aspecto particular
pode nao ser tao relevante ja que é sempre possivel obter, de forma aproxi-
mada, um comportamento do tipo quinta-esséncia para valores nao muito
grandes de z. Ainda assim, é possivel que as informagoes obtidas sobre a
natureza da energia escura que podem ser extraidas destas parametrizacoes
possam de alguma forma estar comprometidas. Assim, para evitar as in-
certezas e ambiguidades que podem estar contidas nestas parametrizacoes,
é desejavel uma parametrizacao que possa ser estendida a toda a historia
do Universo, de forma que vinculos oriundos de uma campo escalar possam
também ser aplicados.

Neste capitulo, nds investigaremos as consequéncias cosmologicas de uma

67
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parametrizacao para a equacao de estado da energia escura cujo dominio de
aplicabilidade é estendido a toda a historia do universo. Esta parametrizacao
permite dividir o espaco paramétrico em regioes que estao associadas a dife-
rentes classes de energia escura, permitindo determinar a natureza da energia
escura de acordo com a regiao do espago paramétrico que ¢ favorecida pelas
observacoes.

6.1 Parametrizacao

Neste Capitulo, estudaremos a seguinte parametrizacao para a equacao

de estado da energia escura [111]:
1
w(z) = wo + wéizi ++z§)’ (6.1)

onde wy e w), = dw/dz|,—¢ sdo, respectivamente, os valores da equagao de
estado e sua derivada hoje. Como nos casos estudados anteriormente, wy
quantifica a dependéncia temporal da energia escura. E facil ver que esta pa-
rametrizacao tem o mesmo comportamento linear em z para baixos redshifts
apresentado pelas parametrizacoes baseadas em séries de poténcias discuti-
das anteriormente. Contudo, como veremos, uma vantagem de (6.1) sobre
estas parametrizacoes é o fato dela ser uma funcao limitada de z durante
toda a historia do universo.

Para o elemento de linha de Friedmann-Robertson-Walker, é facil mostrar
a partir da equacao de continuidade para cada componente, p; = 3 p; 2[1 +
w;(2)]/(1 4 z), que a densidade de energia escura p.. para a parametrizagao
(6.1) evolui como

pec = Peeo(1+2)" 1T (1 4 22)306/2 (6.2)
Aqui, a condi¢ao de subdominancia (4.6) se traduz em
’ 2 ln[Qm’o/(l — Qm,O)] — 3’11]0 hl(l + Z)
3 In(1 + 2)
ln[Qmp/(l — Qm,O)]
- 3lnz

Para z ~ 1100 e Q,,0 ~ 0.3, w) < —0.04 — wp. No caso extremo em que
z — 00, 0s parametros wy and w(, devem estar sujeitos ao vinculo

—wy se z> 1. (6.3)

Nos trabalharemos com a ultima condicao visto que estamos supondo que
(6.1) é aplicavel durante toda a historia do universo. Da eq. (4.11) é facil
ver que em tal regime a parametrizacao CPL também deve estar sujeita ao
vinculo (6.4).
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6.1.1 O Plano wy — wy

Derivando (6.1) em relacdo a z, temos

1+2z—2°
!/ /
W = Wy———55—- 6.5
O (14 22)2 (6.5)
Fazendo w’ = 0 nos achamos que w(z) possui extremos absolutos (maximos
ou minimos) em
2 =1£V2

correspondendo, respectivamente, a

w_ =w(z_) = wy — 0.21wy

wy = w(zy) = wo + 1.21wy,.

Para w), > 0 (< 0), w— ¢ um minimo (maximo) and w; é um maximo
(minimo). Uma vez que a equacao de estado proveniente de campos escalares
de quinta-esséncia e campos fantasmas sao limitadas por —1 < w(z) < 1 and
w(z) < —1, respectivamente, a regiao ocupada no plano (wg, w}) por estes
campos pode ser facilmente determinada impondo que o maximo e minimo de
w(z) satisfacam estes limites. Dessa forma, para quinta-esséncia nos obtemos
os seguintes limites

—1<wy—02lwy e wo+ 121wy <1 (se wy>0),

—1<wo+ 121w, e wy—02lwi; <1 (se wy<0).

enquanto que para campos fantasmas obtemos

wy < —(1+wp)/1.21 (se wy>0),

wy > (14+w)/0.21  (se wj <0).

A Figura 6.1 mostra diferentes classes de modelos de energia escura no plano
(wo, w})) que surgem da parametrizagdo (6.1). A regiao proibida representa
a condigao de subdominancia (6.4) enquanto que a regiao de desaceleragao
¢ limitada superiormente pela eq. (2.50) com Q,, o = 0.27, i.e., wy < —0.43.
As regioes em branco indicam modelos que em algum momento da evolu-
¢ao cosmica, z € [—1, 00[, mudaram ou irdo mudar de uma evolugao do tipo
quinta-esséncia para uma evolucao do tipo fantasma ou vice-versa. O cenario
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Figura 6.1: Espago parameétrico (wy, wy) para parametrizacao (6.1). A regiao
proibida corresponde ao vinculo (6.4) enquanto que a regiao de desaceleragao
corresponde ao limite superior (2.50) com Q° = 0.27, i.e., wy < —0.43. As
regioes brancas indicam modelos que em algum ponto da evolucao cosmica,
z € [—1,00[, passaram ou irao passar do regime de quinta-esséncia para o
regime fantasma ou vice-versa.

ACDM padrao corresponde ao ponto de intersecao entre modelos de quinta-
esséncia (w > —1) e fantasmas (w < —1). Claramente, a parametrizagao
(6.1) fornece uma forma simples de classificar diferentes modelos de energia
escura no plano (wg,wy). Isto & uma consequéncia direta do fato que (6.1)
¢ uma funcao limitada durante toda historia do universo e é uma das suas
principais virtudes. Uma vez que (6.1) é versatil o suficiente para incorporar
véarias classes de modelos, se, de alguma forma, as observacoes favorecerem
certas classes de modelos e excluirem outras, independentemente da equagao
de estado da energia escura ser ou nao descrita por (6.1), ndés podemos com
toda certeza direcionar nossos esforgos para as classes favorecidas e abando-
nar as demais.

6.2 Vinculos Observacionais

Na se¢ao anterior, nos definimos as regioes ocupadas por diferente classes
de modelos de energia escura decorrentes da parametrizacao (6.1) no plano
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Figura 6.2: Resultados de nossa analise estatistica. Esquerda: Os contornos
das regioes de confianca em 68.3%, 95.4%, and 99.7% para a parametrizacao
(6.1) obtidos da combinagao dos dados do SNLS [112], parametro de BAO
|63], RCF R [61] e H(z) |91]. Direita: A mesma analise para a parametri-
zacao CPL.

(wo, wy). Nesta se¢do, nos testaremos a viabilidade destes cenarios observa-
cionalmente. Os vinculos observacionais sobre os parametros wy e wy, sao
obtidos utilizando quatro conjuntos de dados de SNs Ia, o SNLS, o U2, o
SDSS-SALT2 e o SDSS-MLCS2K2 combinados com outras observagoes cos-
mologicas. Primeiramente, discutiremos os vinculos observacionais sobre os
wp e wy obtidos em nossa primeira andlise [111], na qual nés utilizamos as
115 medidas de distancia de SNe Ta do (SNLS) [112], medidas do parametro
de BAO [63], do parametro R [61] e as medidas do parametro de Hubble
H(z) obtidas das idades de galaxias de altos redshifts [91]. Em seguida,
analisaremos as restrigdes sobre wy e wy(, obtidas da combinacao U2+R+A,

SDSS-SALT2+R+.A e SDSS-MLCS2K2+R+A [113].

6.2.1 Analise Estatistica: SNLS + RCF + BAO + H(z)

Parametrizagao (6.1)

A Figura 6.2 mostra os principais resultados obtidos na anélise feita em
[111]. Para comparar o quadro teérico com as observagdes discutidas acima,
nos efetuamos uma marginalizacao sobre o parametro Q?n visto que os para-
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metros de nosso interesse sdo wy e w(. Na figura da esquerda, sdo mostrados
os intervalos de confianga (68.3%, 95.4% e 99.7%) no espago paramétrico
(wo, wy) para a parametrizacao (6.1). O melhor ajuste para estes parame-
tros sdo wy = —1.11 e wj = 0.43 estando restritos em lo aos intervalos
—1.35 < wy < —0.86 e —0.33 < wj < 0.91, respectivamente. Note que ne-
nhum modelo (ou classe) de energia escura é privilegiada ou descartada pelas
observacoes, embora a maior porcao das regioes de confianca esteja dentro
das regioes brancas (indicando modelos que passam ou eventualmente irdo
passar de uma evolucao do tipo quinta-esséncia para uma evolucao do tipica
de um campo fantasma ou vice-versa). Em 99% de confianga, nos temos
também que 0.21 < Q% < 0.33, de modo que a regido de desaceleragao é
limitada, de acordo com (2.50), por wy < —0.42 e a possibilidade de um
universo desacelerado atualmente é quase completamente excluida. Para o
melhor ajuste, o redshift de transicao z;, no qual o universo passa da fase de
desaceleracao para a fase de aceleracao, ocorre em z; ~ 0.58.

Parametrizacao CPL

Para efeito de comparacao, nos realizamos a mesma andalise para a pa-
rametrizagdo CPL (4.10). Note que esta parametrizacdo tem um extremo
absoluto em we = w(z = 0©) = wy + w). Para wj > 0, ws é um méa-
ximo enquanto que para wj < 0 é um minimo. Assim, a regido ocupada
por campos fantasmas é determinada pelos vinculos we, < —1 e wj > 0.
Um vinculo similar nao pode ser obtido para o caso de um campo escalar de
quinta-esséncia. A regiao ocupada por campos fantasmas no contexto desta
parametrizacao e os intervalos de confianga para os mesmos dados da ané-
lise discutida anteriormente sao mostrados a direita na Figura 6.2. Em 1o,
encontramos que wy = —1.147031 w) = 0.847%% e QO = 0.27 £ 0.03. Como
pode ser visto, neste intervalo de confianca, a possibilidade de uma energia
escura que domina o contetido energético do universo no passado remoto nao
é excluida. Contudo, no Capitulo 4, onde nés reanalisamos a parametrizacao
CPL com os dados de SN Ta do U2 (bem mais recente que os que foram
empregados nesta analise), esta possibilidade foi excluida em 20. Note ainda
que o espaco paramétrico para a parametrizacao CPL nao é ‘cortado’ como,
por exemplo, no caso da parametrizacao linear exibido no Cap. 4. Isto signi-
fica que a parametrizagdo CPL é bem menos sensivel ao vinculo fisico (4.6)
do que outras parametrizagoes. Ao contrario da analise feita no Cap. 4, na
analise descrita acima nos empregamos medidas de H(z), o que pode levar
o leitor a suspeitar que estes dados podem ter alguma influéncia sobre este
resultado. Contudo, este nao é o caso, os dados de H(z) ajudam a diminuir
a degenerescéncia em wy(, de forma que, ao retira-los, devemos esperar que o
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espaco paramétrico da parametrizacao CPL avance ainda mais sobre a regiao
proibida.

Para a parametrizacao CPL, a densidade de energia escura evolui da
seguinte forma (4.11):

prL(z) = (1 + Z)3(1+wo+w(’))e—3w(’) z/(l—i—z).

Portanto, quando z — —1 (a — 00), fepr(2) diverge se w(, > 0 enquanto que
f(2), dado por (6.1), diverge em z — —1 se wy < —1. Assim, os papéis dos
parametros wy e w( sao invertidos nestes cendrios ja que, enquanto para a
parametrizacao (6.1) o destino do universo é ditado pela parte no “equilibrio”,
(wp), para a parametriza¢ao CPL o futuro do universo é governado pelo termo
que quantifica a dependéncia temporal wy,.

6.2.2 Resultados da Combinacao
RCF+BAO+U2

A Figura 6.3 mostra os intervalos de confianga (68.3% e 95.4%) no espaco
paramétrico (wg,wy) para a parametrizagdo (6.1). O melhor ajuste para
estes parametros sao Q,0 ~ 0.27, wy ~ —1.04 e wj ~ 0.18. Embora o
melhor ajuste ocorra para um modelo dinamico, nao podemos afirmar que
um modelo (ou classe) de energia escura é privilegiado ou descartado visto
que tanto uma constante cosmoldgica quanto modelos de quinta-esséncia e
campos fantasmas (bem como modelos que mesclam os dois tltimos) ocupam
a regiao de 1o de confianca. Assim como observado para o SNLS, a maior
porcao das regioes de confianca estard dentro das regioes brancas. Note,
contudo que as 442 SNs la a mais do U2 diminuem a degenerescéncia do
espaco paramétrico, impondo vinculos mais fortes sobre os parametros wy e
wjt.

6.2.3 Resultados da Combinacao
RCF+BAO+SDSS

O SDSS [114] retine 288 medidas de distancia luminosidade distribuidas
no intervalo de redshifts 0.02 < z < 1.55. Nesta compilagao as mesmas SNs

tém suas curvas de luz calibradas por dois métodos diferentes: O MLCS2K?2
[115] e 0 SALT2 [116].

'E importante ainda observar que ao contrario da analise feita com o SNLS, os dados
de H(z) nao foram incluidos aqui.
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Figura 6.3: Regioes de confianca em 68.3% e 95.4% para Parametrizacao
(6.1) para combinagao U24+BAO+RCF. Os resultados mostram que nenhum
modelo (ou classe de modelos) pode ser excluido.

SDSS-SALT2

A calibracao SALT2 emprega uma superficie bidimensional no tempo e
no comprimento de onda que descreve a evolucao temporal da distribuicao
espectral de energia no referencial de repouso das SNe Ta. A resolucao tem-
poral do modelo é de 1 dia e a resolu¢ao do comprimento de onda ¢ de 10
A, 0 que permite sinteses precisas do fluxo do modelo para comparar com os
dados fotométricos. O modelo é criado a partir da combinacao das curvas de
luz fotométricas e de centenas de espectros de SNs Ia. Quando hé lacunas
na superficie espectral, as regioes nao medidas sao determinadas a partir de
interpolagao das regioes medidas. Os modulos de distancias sao determina-
dos como parte de um ajuste global para um conjunto de curvas de luz de
SNe Ia no qual os parametros cosmologicos e as propriedades gerais de SNs
Ia sao também determinados. Desta forma, a calibragao SALT2 nao é capaz
de fornecer uma estimativa do médulo de distancia independente para cada
SN.

A Figura 6.4 mostra os intervalos de confianga (68.3% e 95.4%) no espago
paramétrico (wp, wy,) para a parametriza¢ao (6.1). O melhor ajuste para estes
parametros sao €2, 0 ~ 0.27, wy =~ —1.07 e w(, = 0.26. Como antes, embora o
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Figura 6.4: Regides de confianga em 68.3% e 95.4% para Parametrizacao (6.1)
para combinac¢ao SDSS-SALT2+BAO-+RCF. Como nos casos anteriores, 0s
resultados mostram que nenhum modelo (ou classe de modelos) pode ser
excluido.

melhor ajuste ocorra para um modelo dinamico, a maior porgao das regioes
de confianca estd dentro das regioes brancas e nao podemos afirmar que
um modelo (ou classe) de energia escura é privilegiado ou descartado por
estes dados. Para efeito de comparacao, o grafico estd na mesma escala
do anterior. Podemos ver claramente que que o espaco paramétrico é mais
degenerado para o SDSS-SALT2 que para o Union2.

SDSS-MLCS2K?2

O Multicolor Light Curve Shape (MLCS2K2 em sua atual formulagao)
descreve a variacao das curvas de luz de supernovas através de um tnico
parametro, A, que fornece a correlagdo entre o pico de luminosidade e a
forma/duracao da curva de luz. A forma original deste calibrador (MLCS)
foi usada pelo High-z Supernovae Team [14] na descoberta da aceleragao
cosmica. Para cada supernova, o MLCS2K2 fornece o valor do modulo de
distancia e sua incerteza.

A Figura 6.5 mostra os intervalos de confianca (68.3%, 95.4%) no es-
pago paramétrico (wo, wy) para a parametrizacao (6.1) obtidos da combina-
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Figura 6.5: Regioes de confianca em 68.3% e 95.4% para Parametrizacao
(6.1) para combina¢ao SDSS-MLCS2K2+BAO+RCF. Campos fantasmas e
a constante cosmologica sao excluidos com 95.4% de confianca.

cao SDSS-MLCS2K2-+BAO+RCF. O melhor ajuste ocorre para €, o ~ 0.31,
wy ~ —0.78 e wj ~ 0.01. Note que campos fantasmas sdo completamente
excluidos em 20. Embora ainda haja uma porcao razoavel das regices de
confianga dentro das regides brancas os dados parecem favorecer modelos
de quinta-esséncia. Note ainda que, embora um valor de w = cte. nao seja
descartado, uma constante cosmologica é excluida em 20. Este resultado é
notavel, visto que a constante cosmologica (ou densidade de energia do va-
cuo) é um dos candidatos a energia escura mais bem motivados fisicamente.
Uma vez que modelos com w = cte. # —1 carecem de fundamentacao fisica,
a exclusao da constante cosmologica nos faz considerar seriamente modelos
dinamicos para energia escura. Por fim, devemos ainda ressaltar que es-
tes resultados conduzem a um inevitavel conflito entre os dois métodos de
calibracao das curvas de luz de SNe Ia disponiveis atualmente, pois eles con-
duzem a resultados conflitantes. Enquanto os dados calibrados com SALT?2
parecem nao favorecer ou descartar modelo algum, apesar do melhor ajuste
ocorrer para um modelo dinamico, a calibracao MLCS2K2 exclui modelos
com w ~ —1 (0 que inclui a constante cosmologica) e campos fantasmas, fa-
vorecendo modelos de quinta-esséncia. Visto que SNe Ia fornecem a principal
evidéncia da aceleracao cOsmica, esta situacao ¢ extremamente desorienta-
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dora e desconfortante, pois significa que as conclusao que tiramos dos nossos
modelos dependem essencialmente da forma como os dados foram calibrados.
Como foi dito anteriormente, para a calibracao SALT?2 as estimativas de dis-
tancias para uma dada SN Ia sdo baseadas em um ajuste global para um
conjunto de supernovas dentro de um modelo cosmolégico parametrizado.
Como resultado deste processo de minimizagao global, um vicio no moédulo
de distancia num dado intervalo de redshifts, o qual pode ser causado pela
inclusao de um filtro mal calibrado, pode induzir a vicios sobre o intervalo in-
teiro de redshifts da amostra. Por sua vez, para a calibracao MLCS2K2, cada
curva de luz fornece o moédulo de distancia e seu erro é estimado de maneira
mais independente do modelo cosmologico, o que pode de alguma forma nos
levar a preferir os dados calibrados com o MLCS2K2. E importante observar
que a maioria das amostras de SNe Ia disponiveis atualmente (SNLS, Cons-
titution, Unionl e Union2) foram calibradas apenas com o SALT2 (ou sua
versao anterior SALT).

6.3 Descricao de Campo Escalar

Como vimos anteriormente, hd uma regiao do espaco paramétrico para
a qual a parametrizacdo (6.1) tem sua origem num campo escalar canonico
(-1 < w < 1) e uma regiao para qual (6.1) tem sua origem num campo
fantasma (w < —1). Em tais casos, é possivel reconstruir o potencial escalar
V(¢) a partir da equagao de estado w(z).

O procedimento para obter o potencial escalar a partir da equacao de
estado foi desenvolvido por Guo et al. [117| que aplicaram a técnica de re-
construgdo a quatro parametrizagoes: w = cte., linear (4.5), CPL (4.10) e
logaritmica (4.14). Como ja mencionamos, a excecao de w = cte., as para-
metrizagoes (4.5), (4.10) e (4.14) ndo podem ter se originado de um campo
escalar, visto que nao sao funcoes limitadas de z durante toda historia do
universo —1 < z < oo, de forma que aplicar resultados deduzidos para
campos escalares a estas parametrizacoes pode conduzir a conclusoes falsas,
uma vez que tais parametrizacoes devem apenas recuperar o comportamento
de quinta-esséncia num dado regime, mas nunca reproduzi-lo exatamente.
Nesta se¢@o, nos aplicamos a técnica de reconstrugao da Ref. [117| para a pa-
rametrizagao aqui proposta no regime em que ela tem como caso particular
um campo escalar ordinario. No6s ainda estendemos a andlise da referéncia
anterior para o caso de um campo fantasma.

A densidade de energia e a pressdo associadas a um campo escalar (ca-
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Figura 6.6: Esquerda: Potencial escalar como func¢ao do campo para um
ponto dentro da regido de quinta-esséncia (wg,w)) = (—0.95,0.2) (curva
preta) e para um ponto na regiao fantasma (wp, w()) = (—1.05,—0.2) (curva
vermelha). Direita: Grafico do redshift z versus o campo g?) para 0s mesmos
valores de wy e wj do grafico da esquerda. Tanto para campos canonicos
quanto para campos fantasmas, o campo gz~5 decresce a medida que z cresce
tendendo a um valor minimo no limite em que z — oco. Note que para quinta-
esséncia, o potencial cresce & medida que z cresce enquanto para um campo
fantasma, o potencial cresce a medida que z decresce.

nonico ou fantasma) sdo dadas, respectivamente, por

12

¢
po= e +V(0) (6.6)
e
Q‘Sz
po =5 —VI(9), (6.7)
onde € = 1 para um campo candnico e € = —1 para um campo fantasma.

Combinando (6.6) e (6.7), temos

o 1+w¢
n €

Q'52

Ps (6.8)

V(9) = 51— w)pe. (6.9



6. Modelo Paramétrico para Classificacao da Energia Escura 79

onde wy = py/py é dado por (6.1) e p é dado por (6.2). Em termos de z,

temos que
L de.  do
de modo que

dz (1+ 2)H(z) ¢

onde o sinal negativo (positivo) corresponde a ¢ > 0 (¢ < 0). De fato, o sinal
é arbitrario uma vez que ele pode ser modificado pela redefinicao ¢ — —o.
Nas discussoes que se seguem adotaremos o sinal negativo.

Definindo ¢ = /87 G /3¢ ¢ V = V/peo e notando que |(1+wy)/e| =
|1 + wy|, temos que

Aaszas—qzo:—/oz( !

W\/H + wy(2)[Qg0f(2) (6.12)

7(3) = 51— ()]0 (2), (613)
onde 7(z) = H(z)/Hy e f(2) = py/pso- A equagao (6.12) é valida tanto
para quinta-esséncia quanto para campos fantasmas. Infelizmente, para a
parametrizacao (6.1) ndo é possivel encontrar uma solugdo analitica para
(6.12), de forma que o potencial V() deve ser obtido numericamente.

A Figura 6.6 mostra como o potencial evolui como funcao do campo
(esquerda) e como o campo evolui como fun¢ao do redshift (direita) para
quinta-esséncia (curva preta) e para um campo fantasma (curva vermelha).
Podemos ver que, em contraste com um campo escalar candnico, para o qual
o potencial cresce com o redshift, para um campo fantasma, V(gz;) cresce
quando z decresce.






Capitulo 7

Abordagem Independente de
Modelo

Comumente, as principais tentativas de modelar a energia escura sao
baseadas ou numa escolha particular de sua equacao de estado w(z) (como
discutido nos capitulos anteriores) ou em modificagoes da gravidade em larga
escala. No contexto da relatividade geral, pelo menos trés diferentes aborda-
gens podem ser seguidas no sentido de obter a equacao de estado da energia
escura a partir dos dados observacionais. A primeira e mais direta é resolver
a equacao de Klein-Gordon para um dado potencial escalar, o que claramente
nao pode fornecer um espaco paramétrico independente de modelo. Outras
possibilidades sdo construir uma forma funcional para w(z) em termos de seu
valor atual wy e de sua dependéncia temporal w’ em z = 0 ou realizar uma
abordagem livre de parametro, tais como uma equagao de estado binada,
decomposigao em bases ortogonais e anélise de componentes principais.

Contudo, independentemente da escolha feita, um consenso estd sendo
atingido atualmente sobre o fato de que ¢é extremamente dificil, senao impos-
sivel, determinar qual o melhor modelo para energia escura com base apenas
nas observagoes. Conforme observado em [118|, em vez de tentar achar qual
modelo de energia escura é correto, devemos procurar quais modelos podem
ser excluidos pelas observacoes disponiveis. Este procedimento, certamente,
nao ira revelar a natureza da energia escura mas pode, com os dados atuais
e futuros, diminuir consideravelmente a gama de possibilidades.

Um exemplo interessante envolve dois dos candidatos favoritos para ener-
gia escura: a densidade de energia do vacuo (A) e um campo escalar di-
namico (¢). Dentre outras coisas, o que distingue observacionalmente estes
dois candidatos a energia escura é que, no primeiro caso, a equacao de estado
associada com A é constante durante toda a evolu¢ao do Universo (w = —1),
enquanto que geralmente para quinta-esséncia w é uma funcao do tempo.

81
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Assim, levando em conta esta diferenca pequena mas extremamente impor-
tante, podemos concluir que se qualquer desvio observavel de uma equacao
de estado constante for consistentemente encontrado, isto naturalmente im-
poe um problema para qualquer modelo baseado nesta hipotese, o que inclui
o atual cenario de concordancia cosmica.

Neste Capitulo, é proposta uma abordagem independente de modelo para
detectar uma possivel dependéncia temporal da equacao de estado da energia
escura [119, 120]. Diferentemente das abordagens discutidas anteriormente,
n6s usamos apenas a expansao de Taylor da densidade de energia escura
Pee(z) em torno de diferentes valores de z e a equacao de conserva¢ao como
uma formula de recorréncia, de forma que as derivadas de pe.(z) podem ser
diretamente relacionadas a w(z) e suas derivadas. Note que, ao contrario
das parametrizacoes de primeira ordem para w(z), nas quais a dependéncia
temporal é determinada unicamente pelo valor de w'(z = 0), nesta abor-
dagem tal variacao pode ser verificada em diferentes valores de z apenas
mudando o centro de expansao, z,, em pequenos intervalos de redshifts. A
partir disto, nos construimos w(z) e w'(z) a partir dos dados e discutimos o
comportamento dos espagos w — z e w' — z.

7.1 Formalismo

Suponhamos que a densidade de energia escura, pe.(z), ¢ uma fungio
analitica de z no intervalo (z, — €, 2z, + €), i.e, sua expansdao em série de
poténcias em torno de z,,

1

pee(z> = pee(z*) + p/ee . (z - z*) + 2 pge . (Z - z*>2 +ee (7-1)

converge para pe.(z) neste intervalo. Visto que as componentes do fluido
cosmico sao conservadas separadamente, a densidade de energia escura pe.(2)
e sua equagao de estado w(z) estao diretamente relacionadas pela equagao
de continuidade (2.36),

14+ w(z)

7.2
142 (72)

Pee(2) = 3 pee(2)

de forma que noés podemos utilizar a equacao acima como uma formula de
recorréncia para escrever as derivadas de p.. em z = z, em termos de w e
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suas derivadas em z,, i.e.,

Poe|l = 7V Pee(s)

Zx

Z

Pee

— [724— (3w’(z*) —7)/(14—2*)}0@6(2*) )

Zx

onde v = 3[1 +w(z)]/(1+ 2) e a linha denota a diferenciagdo em relagio a
z. Assim, em termos de w e suas derivadas, a expansao (7.1) torna-se:

3w'(z) — v

T - (z—z)%+---. (7.3)

peez) = pee(z) {149 = 2) 4 5 [ +
A vantagem de trabalharmos com a expansao de p.. na forma (7.3), ao in-
vés de (7.1), é que w nos fornece uma forma mais direta de detectarmos uma
possivel dependéncia temporal da energia escura. Suponhamos, por exem-
plo, que sejamos capazes de encontrar com alguma significancia estatistica
que p., # 0 e p? # 0 para algum z,. Isto nos permite excluir a constante
cosmologica (o que ja seria um resultado notavel) mas nao uma energia es-
cura com w = cte.'. Por outro lado, se formos capazes de encontrar com
alguma significancia estatistica que w’ # 0 n6s nao s6 descartamos a cons-
tante cosmologica como também uma energia escura que tenha sua origem
numa equacao de estado constante.

Ao expandirmos uma funcdo em séries de poténcias, uma questao que
surge naturalmente é até que ordem devemos ir para que a fungao seja bem
aproximada pela expansao num dado intervalo do seu dominio. Obviamente,
quanto maior o nimero de termos, mais precisa sera a aproximacao. Con-
tudo, aproximacoes de ordens muito altas conduzirao a um ntimero elevado de
parametros livres e, como ja foi mencionado anteriormente, os dados dispo-
niveis atualmente nao sao nem numerosos nem precisos o suficiente para que
uma quantidade muito grande de parametros seja determinada com alguma
precisao. Assim, devemos procurar a aproximacao de ordem mais baixa que
nos permita estudar a dependéncia temporal da equacgao de estado da energia
escura e que ainda assim seja uma boa descrigao para pe.(z). A aproximagao
de ordem mais baixa que nos permite estudar a dinamica da energia escura
é uma expansao de segunda ordem, visto que ela envolve o niimero minimo

'E possivel visualizar isto fazendo, por exemplo, w = —0.9. Neste caso, todas as
derivadas de pe. sao diferentes de zero.



84 7.1. Formalismo

de parametros necessarios (w e w') para detectar a dependéncia temporal da
energia escura. Mas, como saber se esta aproximagao recupera pe.(z) com
alguma precisao uma vez que nao conhecemos esta funcao? Nos sabemos que
para e suficientemente pequeno, p..(z) deve ser bem aproximado pela série
(7.3) truncada no segundo termo. Contudo, se quisermos cobrir um intervalo
maior de redshifts (e.g., € & 1), que garantia temos de que esta aproximagao
funciona?

Para responder a estes questionamentos é suficiente lembramos que a
constante cosmologica esta em excelente acordo com a maioria das obser-
vagoes cosmologicas disponiveis no momento (o que inclui observagoes até
z & 1100), ou seja, pe(z) é bem aproximado por uma constante num grande
intervalo de redshifts. Assim, podemos supor que pe.(z) é uma fungao suave
o suficiente de forma que os dois primeiros termos da expansao (7.3) sao
suficientes para descrevé-la com alguma precisao, caso contrario parece, pelo
menos para mim, que seria impossivel que a constante cosmologica conse-
guisse ajustar com alguma razoabilidade os dados observacionais.

Apesar de pe.(z) &= py = cte. estar em excelente acordo com as obser-
vagoes até z ~ 1100, nés nao estamos dispostos a extrapolar a expansao
(7.3) truncada no segundo termo até redshifts tao altos (embora nada nos
impega de fazé-lo). Nos seremos conservadores em nossa analise supondo
que tal aproximacao funciona apenas em redshifts z < 2. Neste intervalo
de redshifts, a contribuicao da radiacao para densidade total de energia é
desprezivel, de forma que a equagao de Friedmann (2.39) torna-se

_87TG
3

H2

k
(@) + pecla)] = = (7.4)
Substituindo pe. por (7.3) e tomando k = 0, como foi feito ao longo de toda
a Tese, temos

1 -0

H? = H? [Qmp(l +2) ga(z)] , (7.5)

onde,

o(2) =1+v(z—2) + % [72 + %} (z — 2,)%

Na Eq. (7.5) n6s supomos que z, —e < 0 para eliminarmos o parametro extra
Pee(2x). O roteiro pra investigar a dependéncia temporal de w é o seguinte:

1. Fixe o centro da expansao z, (e.g, z, = 0) em (7.5);

2. Faga a analise estatistica descrita na Se¢ao 3.4 para obter w(z,) e w'(z,);
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3. Incremente z, de A z, e repita o segundo passo.

Apo6s um namero finito n de passos, teremos obtido estimativas de w e w’ e
seus respectivos erros em n valores distintos de z.

A grande vantagem deste procedimento é que ele nos permite obter w e
w’ ponto a ponto, ou seja, ele nos permite reconstruir w e w’ como funcao
do redshift sem ter que supor um modelo especifico para a equacao de es-
tado da energia escura. Podemos dizer que esta abordagem ¢é independente
de modelo, visto que ela se baseia em duas hipoteses muito plausiveis, isto
é, que pe. € uma fungio analitica num intervalo (z, — €, 2, + €) e que pee é
uma funcao suave o suficiente para ser bem aproximada por uma expansao
de segunda ordem num intervalo consideravel de redshifts. Se uma destas
hipoteses falhar, (7.3) deve produzir um ajuste muito pobre dos dados obser-
vacionais. Consequentemente, py também deveria ser um ajuste muito ruim,
0 que nao é o caso, sugerindo que se a energia escura realmente existe, sua
equacao de estado deve satisfazer as hipoteses acima.

Um ponto que devemos ressaltar é que, ao contrario das expansoes de
primeira ordem para w(z), cuja dependéncia temporal esta inteiramente co-
dificada no parametro wj = w’(z = 0), em nossa abordagem ¢ suficiente que
para algum z, no intervalo de redshifts considerado tenhamos w’ # 0 com
alguma significancia estatistica para decretarmos a dependéncia temporal da
equacao de estado?.

7.2 Vinculos Observacionais

Os vinculos observacionais sobre w e w’ sdo obtidos usando algumas das
mais recentes compilagoes de SNs Ia disponiveis: o Unionl (Ul) [122], o
Union 2 (U2) [65] e o Constitution (CS) [32]. A exce¢do do Ul, todas estas
amostras ja foram empregadas anteriormente. O Ul contém 307 medidas
incluindo grandes amostras recentes do SNLS [112] e do ESSENCE [123], e
o conjunto de dados recentemente estendido observado com o Hubble Space
Telescope. Para diminuir a degenerescéncia entre os parametros, Q, o, w(z)
e w'(2) nés também utilizamos o parametro de BAO A. Além do parametro
de BAO, também combinamos as 11 medidas do parametro de Hubble como
fun¢ao do redshift dadas recentemente na Ref. [124] (Tabela 7.1) ao Ul e
ao CS. Para as outras amostras de SNe Ia, nos removemos H(z) uma vez
verificada sua pouca influéncia sobre os resultados.

2Note ainda que os vinculos observacionais obtidos sobre a equacio de estado da energia
escura dependem fundamentalmente da funcao de expansdo escolhida, ou seja, parame-
trizagoes de w nao sdo capazes de nos fornecer um espago paramétrico completamente
independente de modelo.
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z H(z) oy

0.10 69.00 12.00
0.17 83.00  8.00
0.27 77.00 14.00
0.40 95.00 17.00
0.48 97.00 60.00
0.88 90.00 40.00
0.90 117.00 23.00
1.30 168.00 17.00
1.43 177.00 18.00
1.53 140.00 14.00
1.75 202.00 40.40

Tabela 7.1: Medidas do parametro de Hubble em diferentes redshifts obtidas
por Stern et al. na Ref. [124]

Os vinculos observacionais sobre w e w’ para expansao de segunda ordem
em z, = 0 obtidos da combina¢do CS+BAO+H (z) e Union+BAO+H(2)
sao mostrados na Figura 7.1 em 20 de confianca (curva preta). Para efeito
de comparacdo também sdo exibidos os correspondentes contornos de Ay?
para duas parametrizagoes de primeira ordem diferentes, a CPL (4.10) (con-
torno vermelho) e a parametrizagdo (6.1) apresentada no capitulo anterior
(contorno azul). Note que, embora haja espaco tanto para valores negativos
quanto para valores positivos de w'(z, = 0) = wy, assim como para energia
escura do tipo fantasma e do tipo quinta-esséncia, o espaco paramétrico per-
mitido para expansao de segunda ordem é consideravelmente reduzido em
comparacao com aqueles produzidos por parametrizacoes de primeira ordem
para equagao de estado (0 mesmo também é verdade para todo o intervalo
de redshifts discutidos aqui. Veja, por exemplo, as Figuras 7.2 e 7.3). Para
esta analise em particular nés encontramos

w(z =0)=-09741, e w/(z=0)=-0.013,
w(z =0)=-1.04T517 e w(a =0)= 01853

(em 95.4% de confianca) para as combinagoes CS + BAO + H(z) e Ul +
BAO + H(z), respectivamente.

Contudo, como mencionado anteriormente, o aspecto mais interessante
da abordagem acima é que uma possivel evolugdo de w(z) pode ser ve-
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Figura 7.1: Contornos de Ax? = 6.17 no plano w(z, = 0) —w'(z, = 0). O
contorno preto corresponde a expansao (7.3) para z, = 0 enquanto que o0s
contornos vermelho e azul correspondem, respectivamente, as parametriza-

¢oes (4.10) e (6.1).

rificada a partir dos dados a diferentes valores de z,, mudando o centro
da expansao em pequenos intervalos de redshifts. Este procedimento difere
fundamentalmente das parametrizacoes de primeira ordem usuais nas quais
variagoes dos parametros da equagao de estado em z # 0 nao podem ser
detectados se w(z) é uma fungao suave em torno z ~ 0. Em outras pala-
vras, isto significa dizer que, na abordagem discutida neste Capitulo, obter
o par (w(z, = 0),w' (2, = 0)) = (—1,0) dentro de uma regiao de confianga
significante nao pode ser tomado como um argumento definitivo para uma
energia escura nao evolutiva, visto que um tnico valor de w’ # 0 em z, # 0
é suficiente para assegurar sua dependéncia temporal.

Nas Figuras 7.2 e 7.3, n6s mostramos a evolu¢ao de w e w’ como funcao
de z obtida para as combinagoes CS + BAO + H(z) e Ul + BAO + H(z),
respectivamente. Nos fixamos z, em (7.5) e realizamos a analise estatistica
obtendo os valores de w(z,) e w'(z:) que melhor ajustam os dados e seus
respectivos erros em 95.4% de confianca. Entao, incrementamos z, de Az, =
0.25 e repetimos o procedimento para obter w(z, + Az,) e w'(z, + Az,) e
seus respectivos erros em 2¢. Este procedimento é realizado desde z, = 0
até z, = 1.75, de forma a cobrir todo o intervalo de redshifts dos dados
que foram utilizados, 0 < z < 1.75. No6s também fazemos uma analise
para z, = 0.875 que corresponde ao centro do intervalo de redshifts. Note
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CS+BAO +H(2)

Figura 7.2: Evolugdo de w (a) e w' (b) originadas da combinagao
CS+BAO-+H (z). As barras de erro correspondem ao erro estatistico em 20
do ajuste obtido pela expansao (7.3) para w e w’ em cada z, e as curvas ver-
melha e azul representam o correspondente intervalo para as parametrizacoes
discutidas anteriormente. Claramente, nenhuma evidéncia de uma evolucao
temporal de w é encontrada sobre o intervalo de redshifts em questao.

que o valor de € é maximo para expansao em torno z, = 0 e z, = 1.75
(e = 1.75) e é minimo para expansao em torno de z, = 0.875 (¢ = 0.875).
As curvas (azul e vermelha) correspondem aos vinculos em 20 para as duas
parametrizacoes de primeira ordem discutidas anteriormente. Note que a
aproximacao de segunda ordem se mostra muito mais sensivel aos dados e, por
consequéncia, muito mais eficaz na determinacao da dependéncia temporal
que parametrizacoes de primeira ordem para w.

Para a combinacao CS + BAO + H(z) (Fig. 7.2), fica claro que uma
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equacao de estado constante w’ = 0 nao pode ser excluida. Se nos desconsi-
derarmos o ponto z = 1.75 temos que uma constante cosmologica |[(w,w’) =
(—1,0)| é inteiramente compativel com as observagdes em questao®.
Contudo, esta conclusao é significantemente modificada quando os dados
do CS sao substituido pelos do Ul (Fig. 7.3). A Figura 7.3 (a) mostra
uma clara evidéncia de um comportamento do tipo campo escalar de quinta-
esséncia.  Os valores de w(z,) que melhor ajustam os dados indicam um
comportamento de quinta-esséncia do tipo freezing, o qual parece estar de
acordo com discussoes recentes usando técnicas de reconstrugao tais como a
analise de componentes principais|[125] e o método de méaxima entropia|126].
Além disso, ha uma clara incompatibilidade em ~ 20 entre nossa técnica de
obtencao ponto a ponto via expansao em séries e o valor w = —1 em todo o
intervalo de redshifts considerado. Pela Figura 7.3 (a) podemos ver o quanto
a equacao de estado da energia escura se afasta da equacao de estado do
vacuo, mas ainda nao fica claro se um valor de w = cte. é ou nao excluido.
O desvio de uma equacao de estado constante é evidenciado na Figura 7.3
(b). Note que a partir de z = 0.75, w'(z) se afasta cada vez mais do valor
w’ = 0 excluindo em 20 uma equacdo de estado estatica. Este resultado
estd de acordo com resultado obtido no Capitulo 6 para a parametrizacao
(6.1) a partir dos dados do SDSS-MLCS2K2 os quais favorecem uma energia
escura originada de um campo escalar canonico. Note, entretanto, que o
U1, assim como o CS, sao calibrados com o método SALT2, o que nos faz
crer que a abordagem que estamos propondo para investigar a dinamica da
energia escura é menos sensivel 4 forma como os dados foram calibrados,
podendo captar desvios de uma equacao de estado constante mesmo para
dados calibrados com o método SALT que usa o ACDM como modelo fiducial.
Este resultado revela a forca de nossas hipoteses e a enorme vantagem de
utilizarmos a expansao em série (7.3) para obteng¢ao ponto a ponto de w e w'’
sobre parametrizacoes de primeira ordem para w?. Devemos ainda mencionar
que as mesmas conclusoes apresentadas acima sao também obtidas se as

3De fato, em z = 1.75 w # —1 e w’ = 0 estd no limite do erro estatistico. Como
é suficiente que (w,w’) # (—1,0) para um tunico valor de z, poderiamos afirmar que a
constante cosmoldgica é excluida. Contudo, é bom ter um pouco de cautela e esperar que
outros dados nos permitam visualizar isso mais claramente

4Note que o fato de toda a informacdo sobre a dependéncia temporal de w estar co-
dificada no parametro w(, em parametrizagdes de w baseadas em expansdes de primeira
ordem restringe demais a investigagao da evolugao de w com o passar do tempo, visto que
w(, tem que ser tal que, além de fornecer uma estimativa de seu valor hoje, deve ainda
dar conta de todos os w'(z), i.e., todos os valores de w’ sdo correlacionados. Isto sem
davida deve tornar os espago paramétrico wo — w( muito degenerado, independentemente
da fungdo de expansao escolhida. Por sua vez, em nossa abordagem cada valor w'(z,) é
obtido de forma independente, o que fornece um espaco de fase menos degenerado
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Ul+BAO +H(2)

0 —

Figura 7.3: A mesma anélise da Fig. 7.2 para a combinagao Ul+BAO+H (z2).
Note que, enquanto as parametrizagoes de primeira ordem nao impoem qual-
quer vinculo restritivo sobre a evolu¢ao de w e w’, a anélise ponto a ponto
baseada na expansao (7.3) mostra claramente um desvio de A (a) e de uma
equacao de estado w = cte. (w' = 0) (b).

medidas de H(z) forem removidas da anélise®.

A Figura 7.4 mostra os resultados obtidos para combinacao Ul + BAO.
Como podemos ver, o desvio de uma equacao de estado constante torna-se
ainda mais acentuado quando as medidas de H(z) sao retiradas da analise.
Exceto para o ponto z, = 0.25, w’ # 0 para todos os valores de z, consi-
derados. Campos fantasmas (w(z) < —1V z) continuam excluidos em 20,

°De fato, apesar de os dados de H(z) ajudarem a reduzir a degenerescéncia entre os
parametros cosmologicos existe muita desconfianca a respeito destes dados visto que as
medidas ainda sd@o muito pouco precisas.
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Figura 7.4: Resultados obtidos para a combinacao U1+BAQO. As linhas cor-
respondendo aos modelos paramétricos (4.10) e (6.1) foram removidas para
tornar a visualizacao mais clara. Note que a dependéncia temporal é ainda
mais clara quando removemos H(z) de nossa anéalise. No entanto, o espago
paramétrico é alargado, i.e., os erros estatisticos em w e w’ sdo maiores. Isto
revela a utilidade dos dados de H(z) mesmo em pouca quantidade e com
incertezas ainda muito grandes. Infelizmente, a pouca precisao destes dados
poe em risco sua credibilidade, dai a necessidade de realizarmos a mesma
analise sem inclui-los.

contudo, quinta-esséncia (—1 < w(z) < 1) encontra-se no limite do erro em
z = 0, de forma que é dificil com base apenas neste grafico afirmar que um
campo escalar canonico é a origem mais provavel da acelera¢ao cosmica. Note
ainda que a remocao das medidas do parametro de Hubble torna os erros es-
tatisticos muito maiores (resultado de um espaco de fase mais degenerado), o
que evidéncia a utilidade destes dados para limitar os valores de parametros
cosmologicos.
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Figura 7.5: Reconstrucao do parametro de desaceleracao a partir dos inter-
valos em 20 de w(z) e w'(z) mostrados nas figuras Figs. 7.2 e 7.3. A curva
vermelha representa o modelo ACDM com €2,,, o = 0.27 enquanto que a linha
tracejada conecta os pontos ¢(z) do melhor ajuste para cada valor z, e for-
nece um estimativa do redshift de transi¢ao (ponto em que cruza a linha que
separa as regides (A) (¢ < 0) e (D) (¢ > 0)), i.e., 2z ~ 0.78 (a) e 2z ~ 0.65
(b).

Para efeito de ilustracao, uma reconstrucao do parametro de desacelera-
¢ao ¢(z) a partir dos intervalos em 20 de w(z,) e w'(z,) mostrados nas Figs.
7.2 e 7.3 é mostrada na Figura 7.5. A curva vermelha representa o modelo
ACDM com Q,, o = 0.27 (o valor do melhor ajuste para este parametro en-
contrado na analise das Figuras. 7.2 e 7.3). Claramente, o comportamento
de nosso método de reconstrucao esta em total acordo com o cenario padrao
quando a combina¢ao CS+BAO+H(z) é usada, enquanto que para combi-
nagao usando o Ul (Ul+BAO+H (z)), os valores obtidos a partir da nossa
estratégia se afastam do modelo ACDM em até 20 para valores altos de z,
(z« > 0.75). No que diz respeito ao comportamento de ¢(z), nés nao obser-
vamos qualquer evidéncia de reducao da aceleragao cosmica, o que esta de
acordo com o comportamento freezing de w(z) mostrado na Figura 7.3(a).

Por fim, nos obtemos os valores de w e w’ fornecidos pelos dados do U2
combinados com o parametro de BAO®. O U2 possui 160 medidas a mais que
o CS e 290 medidas a mais que o Ul e constitui a maior compilacao de dados

SEste procedimento repetitivo pode parecer desnecessario. Contudo, é de extrema
utilidade que repitamos nossa analise usando varios conjuntos de dados pois isto permite
testar a consisténcia da abordagem que estamos propondo, a qual ambicionamos que se
torne um padrao de investigagdo de futuros estudos acerca da natureza da energia escura.
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Figura 7.6: Resultados obtidos para a combinacao U2-+BAO. Os pontos
vermelhos (z = —0.4 e z = —0.2) correspondem a extrapolagoes do intervalo
de redshifts coberto pelos dados. Note que, se olharmos apenas para o grafico
de wxz (Fig. a), nao é possivel descartamos uma equagao de estado constante
ou mesmo uma constante cosmologica (ambos estao dentro da regiao de 95.4%
de confianga) apesar da forte indicagdo por modelos dinamicos. Contudo, o
grafico de w'(z) (Fig. b) nao deixa diavidas quanto a dependéncia temporal.
De fato, se olharmos simultaneamente para os dois gréaficos veremos que a
possibilidade de termos o par (w,w’) = (cte.,0) V z é excluida. Ou seja,
apesar de em z = 1.4 haver uma remota possibilidade de w = —1, nao ha a
possibilidade de w’ = 0 em 20.

de SNe Ia disponivel atualmente. Como vimos no Capitulo anterior, os dados
do U2 fornecem um espaco paramétrico bem mais restrito do que os dados
do SDSS. Visto que os resultados obtidos com os dados do SDSS calibrados
com o método SALT2 fornecem resultados similares aos alcangados com o
U2, exceto pela precisao, e que esses mesmos dados calibrados com o método
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MLCS2K2 conduzem a um w que evolui com o tempo, nos parece que é
suficiente reconstruir w e w’ com o U2.

Se a dependéncia temporal ficar confirmada, uma andlise com os dados
do SDSS calibrados com o método MLCS2K2 devem conduzir a uma equacao
de estado ainda mais distante de um w constante, ao passo que as 288 SNe
Ia do SDSS calibradas com a técnica SALT2 devem seguir aproximadamente
os pontos obtidos com o U2 no melhor ajuste, aumentando apenas as barras
de erro’.

A Figura 7.6 mostra o resultado obtido da combinagao U2+BAO. Os
pontos em vermelho sao extrapolacoes do intervalo de redshifts coberto pe-
los dados e correspondem a expansoes em torno de z = —0.4 e z = —0.2.
Nos utilizamos um passo de Az, = 0.2 de forma a cobrir todo intervalo de
redshifts 0 < z < 1.4. Novamente, observamos que uma equacao de estado
constante é excluida em 20 (w' # 0). Campos fantasmas estdo no limite do
erro estatistico (z = 1.2 e z = 1.4) e, para sermos honestos, ndo podemos
descarta-los. Campos escalares sao razoavelmente provaveis, mas a situagao
mais favorecida parece ser de uma energia escura que combina os compor-
tamentos de campos escalares canonicos e campos fantasmas. Note que os
erros sao menores que os da Figura 7.4, como esperariamos que fosse, visto
que o U2 contém 290 SNs a mais que o Ul.

Comentarios Finais

Neste Capitulo, nés desenvolvemos uma técnica independente de modelo
para reconstruir w e w’ diretamente dos dados. Este método é importante
pois pode revelar uma possivel evolucao temporal da energia escura sem os
vicios decorrentes da utilizacao de um determinado modelo para equacao de
estado ou para o potencial escalar. Apesar de nos termos encontrado, a luz
dos dados atuais, fortes evidéncias para uma equacao de estado dinamica, nos
devemos ressaltar que este nao é nosso resultado mais importante uma vez
que novos conjuntos de dados mais precisos e mais numerosos podem mudar
significativamente nossas conclusoes. O ponto principal é a metodologia que
empregamos para abordar o problema. No6s acreditamos que proxima geracao
de experimentos dedicados a medir as propriedades da energia escura (e.g.,
SNe Ia a altos redshifts e oscilagoes actisticas da matéria baridnica — veja Refs.
[93, 127|) fornecerao a precisao suficiente para determinar se (ou nao) w evolui

"E obvio que este alargamento das barras de erros deve acabar conduzindo a um re-
sultado compativel com ACDM, assim como acontece quando utilizamos os dados CS.
Contudo, a quantidade menor de dados conduz a uma estatistica mais pobre, exceto se
estes dados forem medidos com uma precisdo muito maior que os dados da amostra com
um maior namero de medidas, o que precisamente nao é o caso.
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com o tempo. Neste sentido, nés esperamos que a técnica que desenvolvemos
seja de grande utilidade e se torne uma das principais ferramentas para se
estudar a evolugao temporal de w e, consequentemente, a natureza da energia
escura.






Capitulo 8

Conclusoes

Durante a tltima década, uma série de observacoes de alta qualidade
transformaram radicalmente a area da cosmologia. Medidas de distancias de
Supernovas do Tipo Ia combinadas com observacoes da radiacao cosmica de
fundo e com os dados de estrutura em larga escala indicam que o Universo
passa atualmente por uma fase de aceleracao. No contexto da teoria da rela-
tividade geral, estas observacoes sao usualmente explicadas pela introducao
de uma componente de energia hipotética, de natureza ainda desconhecida,
denominada energia escura. Esta nova componente do fluido cosmico usual-
mente é caracterizada pelo parametro de sua equagao de estado w = pee/pee,
o qual deve ser negativo o suficiente para que a quantidade p + 3p seja nega-
tiva.

Determinar a natureza da energia escura ou, equivalentemente, descobrir
o mecanismo por tras da presente fase de aceleracao cosmica constitui um
dos maiores desafios da fisica tedrica atualmente, o que torna w uma das
quantidades mais procuradas pelos cosmologos nos dias de hoje. O valor de
w ¢ decisivo para dois dos principais candidatos a energia escura: a densidade
de energia do vacuo (w = —1) e um campo escalar dinamico (w = w(z)).
Na pratica, ha pelo menos trés formas de atacarmos o problema. A primeira
e mais direta é resolver a equacao de Klein-Gordon para um potencial es-
pecifico, o que intrinsecamente supoe que a energia escura tem sua origem
num campo escalar dindmico (assim como a escolha de w = —1 automatica-
mente impoe que o vacuo quantico é o responsavel pela acelerac¢ao cosmica) e,
portanto, nao nos fornece uma interpretacao independente de modelo. Uma
segunda abordagem é construir uma forma funcional para w em termos dos
valores atuais de w e w’, i.e., wy e wj. A funcdo w(z) geralmente é cons-
truida de forma que tenha quinta-esséncia, campos fantasmas e a constante
cosmologica como casos particulares. Tal procedimento também nao pode
nos dar um resultado independente de modelo visto que a forma do espaco
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paramétrico wy — wj depende essencialmente da forma escolhida para w(z).
A terceira abordagem consiste em tentar reconstruir a equacao de estado da
energia escura diretamente dos dados. Esta tltima abordagem é a mais pro-
missora e menos dependente de modelo. Contudo, obter w(z) diretamente
dos dados é uma tarefa muito longe de ser simples.

Nesta Tese, fizemos uso tanto da segunda abordagem quanto da terceira.
Dentro da segunda abordagem, foram propostas duas novas parametrizagoes
para a equacao de estado da energia escura. A primeira delas é caracteri-
zada por um parametro (3, a qual recupera trés das parametrizacoes mais
comumente investigadas na literatura nos limites em que 5 — (=1, 0, 1),
enquanto que para outros valores de [ esta nova parametrizacao admite um
novo e maior intervalo de solugoes cosmologicas. Tal flexibilidade é particu-
larmente importante na procura por w(z) nao apenas por aumentar o nimero
de possibilidades a serem testadas, mas principalmente por ajudar a reduzir
resultados enganosos que parametriza¢oes inadequadas de w podem produzir.
A viabilidade observacional deste modelo foi verificada utilizando os dados
de SNs Ia, RCF, BAO e medidas de H(z). Embora esta nova parametrizagao
seja completamente compativel com tais observagoes, nao é possivel extrair
uma estimativa razoavelmente precisa para (3, visto que o espago paramétrico
é completamente degenerado (veja a Figura 5.3).

A segunda parametrizacao proposta nesta Tese era direcionada a estender
o regime de aplicabilidade da equagao de estado da energia escura a toda a
historia do universo: z € [—1, 00| (um defeito de muitas parametrizacoes, in-
clusive da parametrizacao generalizada proposta por noés, é que elas divergem
quando aplicadas a todo o intervalo de redshifts permitido). Para este fim,
foi proposta uma fun¢ao w(z) bem comportada durante toda historia do Uni-
verso. O fato de w ser uma funcao limitada de z nos permitiu entao dividir
0 espaco paramétrico wy — w(, em regioes bem definidas, associadas a dife-
rentes classes de energia escura, possibilitando classificar diferentes classes
de modelos de acordo com a regido do plano (wg,w}) em que se encontrem.
Este modelo paramétrico foi testado observacionalmente com trés amostras
de SNe Ia diferentes, combinadas como os dados de RCF, BAO e H(z). Foi
mostrado que os vinculos observacionais obtidos sobre os parametros wg e
w(, dependem muito da amostra de SNe la considerada. Por exemplo, para
SNe Ia calibradas com o método SALT2 (SNLS, U2 e SDSS-SALT?2) foi mos-
trado que nenhum modelo de energia escura pode ser excluido (Figuras 6.2,
6.3 e 6.4), havendo espaco tanto para quinta-esséncia quanto para campos
fantasmas (e modelos que mesclam os dois tipos de comportamento), as-
sim como para modelos com w = cte.. Esta conclusao muda radicalmente
quando as SNe Ia calibradas com o método SALT sao substituidas por su-
pernovas calibradas como o método MLCS. Para SNe Ia calibradas com o
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método MLCS2K2, nos obtivemos que tanto a constante cosmologica quanto
campos fantasmas sao excluidos e que campos escalares canonicos sao os
mais favorecidos (embora ainda haja um espaco consideravel para modelos
de energia escura que combinam um comportamento do tipo quinta-esséncia
com um comportamento do tipo fantasma). Este segundo resultado eviden-
cia a utilidade da nossa parametrizacao para detectar possiveis desvios de
um valorw = cte. e revelar a classe de modelos que devemos estudar para
entender as origens da aceleracao cosmica e a natureza da energia escura.

O resultado mais importante desta Tese foi obtido seguindo a terceira
abordagem para o problema da natureza da energia escura. Para reconstruir
a equacao de estado da energia escura, n6s adotamos um procedimento ex-
tremamente simples: expandimos a densidade de energia escura em torno
de um redshift z, e utilizamos a equacao de continuidade como féormula de
recorréncia para obter as derivadas de p.. em termos de w e suas derivadas.
A vantagem de reescrever os coeficientes da expansao de p.. em termos de
w e suas derivadas é que estes parametros fornecem uma estimativa mais
direta da evolucao temPoral da energia escura que as derivadas de p... Por
exemplo, um valor de pez) # (0 ird certamente excluir a constante cosmologica
como alternativa viavel a energia escura, mas nao é suficiente para excluir
uma energia escura com w = cte.. Por sua vez, é suficiente que um valor
de w’ diferente de zero seja obtido para excluir qualquer possibilidade de
w ser constante, indicando que a energia escura pode ter sua origem num
campo escalar dinamico. O procedimento que foi empregado para estudar a
dependéncia temporal de w foi o seguinte:

e truncamos a série no terceiro termo;

e fixamos z, e realizamos a anélise observacional obtendo os valores de
w(z) e w'(2.) que melhor ajustam as observagoes e seus respectivos
erros estatisticos;

e repetimos o procedimento para z, + Az, até que todo intervalo de
redshifts sob consideragao seja coberto.

Assim, fomos capazes de obter w e w’ para varios valores de z. A depen-
déncia temporal de w fica estabelecida se para pelo menos um z, no intervalo
considerado, w’(z,) # 0. Foram empregados varios conjuntos de SNe Ta com-
binados com RCF, BAO e H(7) e obtivemos que w difere de uma constante
em 20. Campos fantasmas também sao excluidos com 95.4% de confianca.
Apesar deste resultado bastante interessante, devemos ressaltar que mais im-
portante que o resultado em si é o método que foi utilizado, que nos permite
uma sondagem mais direta da funcdo w(z). Nos devemos ressaltar que este



100

método pode ser ttil na analise dos dados futuros e deve ser utilizado como
uma das principais formas de investigarmos a dependéncia temporal de w e,
consequentemente, a natureza da energia escura, visto que ele nao supoe um
modelo especifico para w.
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