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ResumoUm entendimento profundo da natureza da energia es
ura e dos me
a-nismos pelos quais o Universo se a
elera pare
e ainda estar longe de seral
ançado e 
onstitui um dos maiores desa�os para a 
osmologia nas próxi-mas dé
adas. Nesta Tese, esta questão é abordada da seguinte forma: emvez de pro
urar pelo modelo de energia es
ura que melhor expli
a as obser-vações atuais, nós investigamos quais modelos podem ser ex
luídos. Apesarde existirem muitos modelos de energia es
ura propostos na literatura, asprin
ipais abordagens podem ser divididas basi
amente em duas 
lasses (in-dependentemente de sua motivação físi
a): aquelas baseadas numa equaçãode estado 
onstante (e.g., ΛCDM e sua versão genéri
a wCDM) e aquelasbaseadas numa equação de estado variável no tempo (e.g., 
ampos es
alaresdinâmi
os, φ).Nosso trabalho 
onsiste fundamentalmente em pro
urar por desvios deuma equação de estado 
onstante. Se qualquer desvio de um modelo wCDMpuder se obtido 
om alguma signi�
ân
ia estatísti
a, nós podemos voltar nos-sos esforços para modelos originados num 
ampo es
alar. Isto obviamentenão irá nos revelar a natureza da energia es
ura, apenas nos dirá onde de-vemos pro
urá-la. Para investigar a dependên
ia temporal da equação deestado da energia es
ura nós adotamos duas estratégias. A primeira delas
onsiste em parametrizar a equação de estado, w, enquanto a segunda 
on-siste na tentativa de re
onstruir a equação de estado da energia es
ura numdado intervalo de redshifts. Dentro do primeiro 
enário, nós propomos duasparametrizações para w. Uma visa generalizar os prin
ipais modelos exis-tentes na literatura, além de abrir espaço para uma nova gama de soluções
osmológi
as. A outra tem 
omo prin
ipal objetivo in
luir um 
ampo es
alar
omo 
aso parti
ular, visto que muitas parametrizações falham neste ponto,e, além disso, permitir que diferentes modelos de energia es
ura possam ser
lassi�
ados de forma inequívo
a no espaço paramétri
o w0 −w′
0. Dentro dasegunda abordagem, nós desenvolvemos uma té
ni
a independente de modeloque nos permite obter w e w′ diretamente dos dados. A ideia bási
a destaté
ni
a é utilizar a equação de 
onservação 
omo fórmula de re
orrên
ia paraiii



ives
rever os 
oe�
ientes de uma expansão em séries da densidade de energiaes
ura em termos de w e suas derivadas e, mudando o 
entro de expansão,en
ontrar w e w′. A força desta segunda abordagem reside no fato de ela nãosupor uma forma espe
í�
a para w ou equivalentemente ρee. Visto que po-demos obter tanto w quanto w′ em diferentes redshifts, é su�
iente que paraalgum z∗ tenhamos w′(z∗) 6= 0 para que a dependên
ia temporal da equaçãode estado seja estabele
ida. Utilizando os 
onjuntos de dados mais re
en-tes, nós obtemos uma forte evidên
ia de uma equação de estado evolutiva.Contudo, nossos resultados dependem essen
ialmente dos dados utilizados,de modo que nós enfatizamos que a prin
ipal 
ontribuição desta Tese é ametodologia empregada para investigar a dinâmi
a da energia es
ura.



Abstra
tA deep understanding of the nature of dark energy and the me
hanismsby whi
h the universe is a

elerating still seems far from being a
hieved andis one of the greatest 
hallenges in 
osmology in the 
oming de
ades. Inthis Thesis, this issue is addressed as follows: instead of sear
hing for a darkenergy model that best explains the 
urrent observations, we investigatedwhat models 
an be ex
luded. Although there are many dark energy modelsproposed in the literature, the main approa
hes 
an be divided into two
lasses (regardless of its physi
al motivation): those based on a 
onstantequation of state (e.g, ΛCDM and its generi
 version wCDM), and thosewith a time-dependent equation of state (e.g, dynami
 s
alar �elds, φ). Ourwork is mainly to look for deviations from a 
onstant equation of state. If anydeviation from a wCDM model 
an be found with any statisti
al signi�
an
ewe 
an turn our e�orts to s
alar �eld models. This obviously will not revealthe nature of dark energy, just tell us where we should look for it. In orderto investigate the time-dependen
e of the dark energy equation of state weadopt two strategies. The �rst is to parameterize the equation of state, w.The se
ond is to re
onstru
t the equation of state of dark energy in a givenredshift. Within the �rst approa
h, we propose two parameterizations to w.One seeks to generalize the main models in the literature, and open spa
efor a new range of 
osmologi
al solutions. The other main obje
tive is toin
lude a s
alar �eld as a spe
ial 
ase, sin
e many parameterizations fail atthis point, and also allow that di�erent dark energy models 
an be 
lassi�edunambiguously in parametri
 spa
e w0 − w′
0. Within the se
ond approa
h,we developed a model-independent te
hnique that allows us to obtain w and

w′ dire
tly from the data. The basi
 idea of this te
hnique is to use the
onservation equation as a re
ursive formula to writing the 
oe�
ients ofexpansion in a series of dark energy density in terms of w and its derivatives,and shifting the 
enter of expansion, �nd w and w′. The strength of thisse
ond approa
h lies in the fa
t that it does not assume a spe
i�
 form for
w or equivalently ρee. Using the latest data sets, we obtain strong eviden
eof an evolutionary equation of state, although these results depend 
ru
iallyv



vion the data used. We, therefore, emphasize that the main 
ontribution ofthis thesis is the methodology proposed to investigate the dynami
s of darkenergy.



Notações e Convenções
• Índi
es gregos variam de 0 a 3 e índi
es latinos variam de 1 a 3.
• A assinatura utilizada é (+ −−−).
• As unidades utilizadas são tais que c = 1 onde c é a velo
idade da luzno vá
uo.
• O tempo próprio τ é de�nido por

dτ 2 = ds2 = gµνdxµdxν ,de modo que dτ é real e positivo para uma partí
ula se movendo aolongo de uma geodési
a do tipo tempo.
• Derivadas ordinárias

∂

∂xµsão indi
adas por ∂µ ou por uma vírgula. Por exemplo, a derivada deum 
ampo es
alar φ é
∂φ

∂xµ
= ∂µφ = φ,µ.

• Os símbolos de Christo�el de segunda espé
ie (símbolos de Christo�el,por simpli
idade) são de�nidos 
omo
Γκ

µν =
1

2
gκλ(gλµ,ν + gνλ,µ − gµν,λ).

• O tensor de 
urvatura (ou tensor de Riemann-Christo�el) é de�nidopor:
Rκ

λµν = Γκ
νλ,µ − Γκ

λµ,ν + Γκ
µρΓ

ρ
νλ − Γκ

νρΓ
ρ
λµ.vii



viii
• O tensor de Ri

i e o es
alar de 
urvatura são de�nidos, respe
tiva-mente, pelas seguintes 
ontrações:

Rµν = Rκ
µκν ;

R = gµνRµν .

• O tensor de Einstein é de�nido por
Gµν = Rµν −

1

2
gµνR.

• Para derivada 
ovariante de um tensor qualquer T κ...
λ... serão utilizadas,
onforme a 
onveniên
ia, as notações

∇νT
κ...
λ... ou T κ...

λ...;ν
om
∇νT

κ...
λ... = T κ...

λ...;ν = ∂νT
κ...
λ... + Γκ

µνT
µ...
λ... + · · · − Γµ

λνT
κ...
µ... − · · · .
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Capítulo 1IntroduçãoEm sua eterna tentativa de 
ompreender a Natureza e os fen�menos àsua volta, o homem tem formulado, desde a antiguidade, teorias e modelosque respondam às suas indagações. A 
osmologia nas
e do anseio humanode en
ontrar respostas para questões 
omo: do que é feito o Universo? OUniverso é �nito ou in�nito? O Universo teve um iní
io ou sempre existiu?O Universo terá um �m? Essas são apenas algumas das várias questõesreferentes ao 
osmos que têm povoado a mente humana ao longo dos sé
ulose têm re
ebido expli
ações que variam de uma 
ultura a outra, de uma épo
aa outra, tentando impor uma ordem ao 
osmos e torná-lo a
essível à mentehumana.As questões referentes à 
osmologia permane
eram por muito tempo per-ten
entes mais ao 
ampo da �loso�a, da metafísi
a e da religião do que ao
ampo da 
iên
ia. O nas
imento da 
osmologia 
omo 
iên
ia só tornou-se pos-sível 
om o advento da teoria da gravitação de Isaa
 Newton (1643 − 1727).A lei de força da me
âni
a newtoniana junto 
om a lei do inverso do qua-drado da distân
ia sintetizavam todo o 
onhe
imento armazenado nos sé
ulosanteriores a
er
a do movimento planetário. O su
esso da gravitação newto-niana em expli
ar e fazer previsões de fen�menos dentro do sistema solarfoi notável e sua extrapolação para além do sistema solar e apli
ação aoUniverso 
omo um todo foi um passo natural. A 
osmologia newtonianabaseia-se na hipótese de que a matéria está uniformemente distribuída atra-vés de um universo in�nito. Partindo desta premissa, é possível en
ontraruma equação dinâmi
a que dita a evolução do universo. Porém, a 
osmo-logia newtoniana possui 
ara
terísti
as paradoxais. Por um lado, qualquerpartí
ula é igualmente atraída em todas as direções e, portanto, deveria per-mane
er em repouso. Por outro lado, qualquer distribuição �nita de matérianão deve possuir qualquer gradiente de pressão e, portanto, deve 
olapsar1



2sob sua própria gravidade.1 Em 1934, E. A. Milne e W. H. M
Crea [1, 2℄mostraram 
omo alguns dos problemas da 
osmologia newtoniana podem serresolvidos. Contudo, a prin
ipal fraqueza da 
osmologia newtoniana é queela não é auto-su�
iente, sua justi�
ativa depende do teorema de Birkho�,um resultado duma teoria de gravitação surgida 
er
a de 200 anos depois dagravitação newtoniana: a relatividade geral.Apesar do êxito da gravitação newtoniana, muitos problemas permane-
iam sem expli
ação. Um exemplo 
lássi
o é o problema da pre
essão do pe-riélio de Mer
úrio, que não en
ontrava qualquer expli
ação satisfatória dentroda teoria newtoniana. Mas, uma di�
uldade ainda maior se en
ontrava naparte 
on
eitual: a gravitação newtoniana exer
e sua in�uên
ia instantane-amente e à distân
ia, sem nenhum intermediário ou 
ontato 
ausal óbvio.O próprio Newton admitiu que sua teoria não era 
apaz de expli
ar as 
au-sas da gravidade, mas apenas de elu
idar seus efeitos. Para aprofundar a
ompreensão das 
ausas da gravidade o mundo deveria esperar por AlbertEinstein.Em 1905, Einstein publi
ou pelo menos três trabalhos históri
os. Umdesses trabalhos, intitulado Zur Elektrodynamik bewegter Körper (Sobre aEletrodinâmi
a dos Corpos em Movimento) [3℄, tratava da teoria da relati-vidade espe
ial. Esta teoria notável produziu mudanças radi
ais em nossoentendimento da natureza e se baseia em dois postulados muito simples, masde 
onsequên
ias profundas, 
ujos enun
iados são:P1: As leis da Físi
a são as mesmas em todos referen
iais iner
iais;P2: A velo
idade da luz no vá
uo é a mesma em todos os referen
iais iner
iais.O primeiro postulado, 
onhe
ido 
omo prin
ípio da relatividade, a�rma quenão existe um referen
ial iner
ial espe
ial em repouso em relação a um espaçoabsoluto e levou Einstein a abandonar a idéia newtoniana da existên
ia deum espaço absoluto e de um tempo absoluto.A teoria da relatividade espe
ial deixava inta
ta a teoria eletromagnéti
ade Maxwell, mas indi
ava que a me
âni
a newtoniana era apenas uma apro-ximação válida no regime de baixas velo
idades 
omparadas à da luz.Após ser bem su
edido na re
on
iliação da ópti
a 
om a me
âni
a, Eins-tein voltou-se para a gravitação. A generalização da relatividade espe
ialpela in
lusão da gravitação ou, equivalentemente, de referen
iais não iner
iaismostrou-se mais difí
il e Einstein levou 10 anos para para obtê-la. Embora1Estrelas são 
apazes de manter sua forma esta
ionária porque possuem gradientes depressão grandes o su�
iente para 
ontrabalançar sua própria gravidade.



1. Introdução 3tenha rapidamente elaborado as bases físi
as que tornariam possível a teoriageral, Einstein esbarrava na representação matemáti
a de suas idéias, queestava longe de ser óbvia. Introduzido por seu amigo Mar
el Grossmann àgeometria riemanniana, Einstein en
ontrou �nalmente o quadro matemáti
oideal para representar as suas idéias. Em 1915 ele publi
ou as equações de
ampo da relatividade geral [4℄. Pou
o tempo depois elas foram apli
adas à
osmologia. Primeiro pelo próprio Einstein, em 1917 [5℄, depois por W. deSitter, A. Friedmann e G. Lamaître.As equações de 
ampo da relatividade geral formam um 
onjunto de equa-ções diferen
iais par
iais não-lineares a
opladas. Sua solução geral está alémdas té
ni
as matemáti
as disponíveis no momento. Assim, se estamos in-teressados em obter soluções exatas para as equações de Einstein, devemoslançar mão de hipóteses simpli�
adoras impondo simetrias ao problema. Foiessa a postura adotada por Einstein na 
onstrução de seu modelo 
osmo-lógi
o. Ele sup�s que o Universo era homogêneo, isotrópi
o e, 
omo eranatural na épo
a, estáti
o e 
om matéria uniformemente distribuída atravésdele. Contudo, tal modelo era in
ompatível 
om as equações de 
ampo darelatividade geral, o que levou Einstein a modi�
á-las introduzindo o agorafamoso termo 
osmológi
o. No entanto, não levaria muito tempo para que omodelo 
osmológi
o de Einstein fosse derrubado.Ainda em 1917, de Sitter publi
ou uma solução das equações de Einstein,
om termo 
osmológi
o, no vá
uo [6℄. Ao 
ontrário do universo de Einstein,o universo vazio de de Sitter se expandia. Entre 1922 e 1924, Friedmannen
ontrou uma solução que 
ombinava o universo denso de Einstein 
om o
on
eito de expansão de de Sitter [7℄. Cin
o anos mais tarde, em 1929, EdwinHubble publi
ou dados observa
ionais que indi
avam que o Universo estavase expandindo [8℄, fortale
endo o modelo de Friedmann. Essa des
obertaforçou Einstein a abandonar seu modelo estáti
o de universo e, junto 
omele, o termo 
osmológi
o, que se tornara desne
essário.A des
oberta de que o Universo estava se expandindo 
onduziu natural-mente à questão de suas origens. Se retro
edermos no tempo, 
on
luiremosque o Universo deve ter sido mais denso, mais quente e mais 
ompa
to nopassado. Se levarmos ao extremo este ra
io
ínio, o modelo de Friedmannnos 
onduz a uma singularidade passada 
onhe
ida 
omo Big Bang: um es-tado de densidade e temperatura in�nitas e volume igual a zero, no qual oUniverso teria 
omeçado.Na dé
ada de 1940, preo
upados 
om o problema da origem dos elemen-tos, G. Gamow, R. Alpher e R. Herman [9, 10, 11℄ imaginaram que, em umtípi
o universo de Friedmann, as 
ondições de temperatura e pressão pou
oapós o Big Bang seriam adequadas para a o
orrên
ia do pro
esso de nu
leos-síntese. Eles postularam que o Universo 
omeçou uni
amente 
om nêutrons,



4alguns dos quais de
aíram 
riando prótons, elétrons e antineutrinos. Então,via 
aptura de nêutrons, todos os elementos teriam sido 
riados. Para evitarque o úni
o elemento 
riado nesse pro
esso fosse o hélio, eles 
on
luíram quedeveria haver um grande número de fótons de alta energia para 
ada nú
leonno universo primitivo. Como subproduto de sua teoria, Gamow, Alpher eHerman 
on
luíram que uma relíquia desta radiação, altamente resfriada de-vido à expansão, deveria estar presente atualmente no Universo. Gamow eseus 
olaboradores estimaram que atualmente a temperatura desta radiaçãodeveria ser da ordem de 5K. Essa radiação 
ósmi
a de fundo foi dete
tadaem 1965 por A. Penzias e R. Wilson [12℄ e 
onstitui a mais forte evidên
ia daexistên
ia do Big Bang. Essa des
oberta, a segunda mais importante para a
osmologia desde a des
oberta de Hubble, deu a Penzias e Wilson o PrêmioNobel de Físi
a em 1978.A a
eitação da teoria do Big Bang nos impõe uma questão importante: épossível apli
ar a relatividade geral a situações tão extremas quanto aquelasen
ontradas no Big Bang? Nós temos bons motivos para a
reditar que a res-posta para esta pergunta deve ser negativa. Singularidades, tais 
omo o BigBang, não são uma 
ara
terísti
a ex
lusiva dos modelos de Friedmann, elaspodem existir em qualquer solução das equações de Einstein representandoum modelo 
osmológi
o [13℄. A
redita-se que a existên
ia de singularida-des em relatividade geral represente estados não-físi
os e que nas situaçõesextremas que elas representam, a relatividade geral per
a sua validade. Agravidade ainda não foi 
ompletamente harmonizada 
om outra grande teo-ria da físi
a moderna, a me
âni
a quânti
a. As 
ondições existentes durantea maior parte da história do Universo nos permitem separar sem qualquerproblema as duas teorias porque as es
alas em que elas predominam sãoimensamente diferentes. Contudo, nas 
ondições extremas que a vizinhançade uma singularidade representa, a natureza quânti
a do espaço-tempo podevir à tona e existem indí
ios de que quando efeitos quânti
o-gravita
ionaissão levados em 
onta é possível evitar o apare
imento de singularidades. Noentanto, a quantização do 
ampo gravita
ional é um trabalho in
rivelmentedifí
il e, até hoje, nenhuma teoria quânti
a da gravidade 
onsistente foi 
ons-truída.Mas, qual será o destino do Universo? Para que estado ele está evoluindo?Em 1998 dois grupos experimentais liderados por A. Riess e S. Perlmutter,independentemente, anun
iaram a ter
eira maior des
oberta da 
osmologia:a expansão a
elerada do Universo [14, 15℄. Esta des
oberta deixou a todosdes
on
ertados. Devido ao 
aráter atrativo da gravidade, havia muito tempoque físi
os e astr�nomos trabalhavam 
om a 
erteza de que a taxa de expan-são do Universo era de
res
ente. Pegos de surpresa num primeiro momento,não tardou muito para que várias idéias fossem propostas para expli
ar este
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obrimento inesperado. A prin
ipal delas supõe que o Universo é homoge-neamente preen
hido por um �uido 
om pressão negativa denominado energiaes
ura [16℄. Dado que a 
onstante 
osmológi
a, introduzida ini
ialmente porEinstein para manter o Universo estáti
o, atua nas equações de 
ampo da re-latividade geral 
omo uma fonte homogênea e isotrópi
a 
om pressão p = −ρ,ela ressurgiu neste 
enário 
omo a 
andidata mais natural e atraente à energiaes
ura, re
ebendo enorme atenção por parte dos 
osmólogos [17℄. Contudo,a 
onstante 
osmológi
a sofre de um sério problema: seu valor teóri
o, esti-mado da físi
a de partí
ulas, difere do valor 
ompatível 
om as observações
osmológi
as por 30 ordens de grandeza em es
ala de energia [18℄. Assim,mesmo se a expansão a
elerada puder ser bem des
rita fenomenologi
amentepor uma 
onstante 
osmológi
a, um problema permane
e: 
omo expli
ar estaenorme dis
repân
ia entre teoria e observação? Muitas propostas tem apa-re
ido na literatura 
om o objetivo de resolver este problema, mas até agoranenhuma expli
ação razoável, se existe alguma, foi obtida. Portanto, apesarde a 
onstante 
osmológi
a estar em ex
elente a
ordo 
om a maioria das ob-servações 
osmológi
as disponíveis atualmente, ela deve ser pensada apenas
omo um artifí
io matemáti
o até que se obtenha um melhor entendimentodos me
anismos pelos quais o Universo se a
elera. Desta forma, apesar dabeleza e simpli
idade do termo 
osmológi
o, outros 
aminhos, ainda que nãotão atraentes, devem ser explorados.As alternativas à 
onstante 
osmológi
a são muitas e vão desde um simples�uido barotrópi
o 
om equação de estado pee = wρee, onde w = cte. atémodi�
ações da teoria da gravidade, tais 
omo modelos de branas [19, 20, 21,22, 23℄ e teorias f(R) [24, 25, 26, 27, 28, 29, 30℄. Campos es
alares dinâmi
osse desta
am entre as alternativas à 
onstante 
osmológi
a, pois en
ontramlarga apli
ação em teorias fundamentais e, portanto, fun
ionam 
omo umaespé
ie de ponte entre a físi
a de partí
ulas e a 
osmologia, possibilitando apro
ura por uma des
rição fundamental para energia es
ura. Infelizmente,os 
ampos es
alares que servem para a físi
a de partí
ulas en
ontram umaapli
ação muito pobre em 
osmologia, sendo muito difí
il 
ompatibilizá-los
om as observações 
osmológi
as que 
onduzem à a
eleração do Universo.Dessa forma, os 
ampos es
alares 
ompatíveis 
om os dados atuais 
are
emde fundamentação físi
a e, portanto, são tão arti�
iais quanto uma 
onstante
osmológi
a.De fato, apesar da grande variedade de modelos disponíveis atualmente,nenhum deles forne
e uma des
rição fundamental para energia es
ura. Amaioria destes modelos ajustam os dados observa
ionais tão bem quanto a
onstante 
osmológi
a e, portanto, pode pare
er que o ganho que se tem aoempregá-los é muito pou
o fa
e à sua 
omplexidade. Contudo, apesar denão forne
erem uma expli
ação fundamental para energia es
ura, a maioria



6destes modelos permite que 
ara
terísti
as gerais, que não podem ser inves-tigadas dentro do simples 
enário forne
ido pelo modelo ΛCDM, tais 
omouma possível dinâmi
a da energia es
ura, sejam estudadas. A utilidade des-tes modelos reside nisto e a diversidade deles se deve à variedade de aspe
tosque se pode querer estudar.Determinar a natureza da energia es
ura e as origens da a
eleração 
ós-mi
a 
om base nos dados observa
ionais disponíveis no momento é uma tarefaextremamente difí
il, se não impossível. Uma rota que pare
e mais viável,é investigar, 
om base nos dados observa
ionais, quais modelos podem ser
onsiderados para estudá-la e quais modelos devem ser des
artados. Essepro
edimento sem dúvida não revelará sua natureza, mas pode reduzir 
on-sideravelmente a gama de possibilidades. Um exemplo de 
omo tal pro
edi-mento pode ser útil envolve dois dos prin
ipais 
andidatos à energia es
ura:a densidade de energia do vá
uo e um 
ampo es
alar de quinta-essên
ia. Adiferença fundamental entre os dois é que o primeiro está asso
iado a umaequação de estado 
onstante, w = −1, enquanto que para o segundo geral-mente w é uma função do tempo (ou equivalentemente do redshift z). Assim,se qualquer desvio de w = cte. for 
onsistentemente en
ontrado, isso natural-mente irá impor um problema a qualquer modelo baseado nesta hipótese, oque in
lui o modelo ΛCDM. De fato, esta é a grande questão da 
osmologiaatual e o que de melhor pode ser feito 
om os dados que temos no momento.Nesta Tese nós propomos modelos fenomenológi
os para energia es
ura einvestigamos suas 
onsequên
ias observa
ionalmente. Nosso maior objetivoé dete
tar uma possível dependên
ia temporal da energia es
ura. Para isso,nós propomos novas parametrizações para w e desenvolvemos uma nova té
-ni
a de re
onstrução para equação de estado da energia es
ura, a qual nospermite obter w e w′ 
omo função do redshift de uma forma independente demodelo. A primeira parametrização que propomos aqui, tem 
omo objetivo
olo
ar num quadro mais geral alguns dos modelos mais utilizados no estudoda energia es
ura, possibilitando testar suas viabilidades simultaneamente e
ompará-los. Infelizmente, isto é feito às 
ustas da introdução de um parâ-metro extra que a
aba tornado o espaço paramétri
o mais degenerado e osvín
ulos sobre os parâmetros livres da teoria mais difí
eis. Nosso segundomodelo paramétri
o é 
onstruído de tal forma que nos permite asso
iar de-terminadas regiões do espaço de fase w0−w′ a modelos espe
í�
os de energiaes
ura, permitindo 
lassi�
á-los de forma muito 
lara no plano (w0, w
′). Es-pe
i�
amente, o plano (w0, w

′) é dividido em quatro regiões das quais uma
orresponde a 
ampos es
alares, uma 
orresponde a 
ampos fantasmas e duas
orrespondem a um tipo de energia es
ura que mes
la os dois tipos de 
om-portamentos. No ponto de interseção de todas regiões se en
ontra o modelo
ΛCDM. O teste do modelo observa
ionalmente restringe os parâmetros w0 e
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w′

0 que, dependendo da região em que 
aiam, nos dizem que 
lasse de modelosdevemos 
onsiderar para investigar a energia es
ura. O programa propostonesta Tese é 
ompletado 
om nossa proposta de re
onstrução da equação deestado. A idéia bási
a é de que a densidade de energia es
ura ρee é umafunção analíti
a do redshift num dado intervalo [z∗− ǫ, z∗ + ǫ] e que evolui deforma suave, o que é 
ondizente 
om as observações 
osmológi
as. Partindodestas 
onsiderações nós expandimos ρee em torno de z∗ e usamos a equaçãode 
ontinuidade para es
rever os 
oe�
ientes da expansão em termos de w esuas derivadas 
al
ulados em z∗. Uma vez que w′ é o parâmetro que ne
es-sitamos para dete
tar a evolução temporal da equação de estado da energiaes
ura, nós trun
amos a expansão de ρee no termo de segunda ordem e autilizamos na equação de Friedmann. Assim, após a análise observa
ionalobtemos w e w′, bem 
omo seus erros estatísti
os para um dado valor de z∗.Mudando o 
entro de expansão, estes parâmetros podem ser obtidos paraoutros valores de z∗, o que nos permite 
onstruir um grá�
o de w e w′ 
omofunção de z para o intervalo de redshifts 
oberto pelos dados utilizados emnossa análise. Uma vez que é su�
iente que w′ 6= 0 para um úni
o z∗ paraque possamos inferir a dependên
ia temporal de w, a té
ni
a desenvolvidapor nós se revela uma poderosa ferramenta na pro
ura pelo 
omportamentoevolutivo de w e, 
onsequentemente, da natureza da energia es
ura.Antes de 
omeçarmos nosso estudo, é ne
essário des
rever 
omo esta Teseestá organizada. No Capítulo 2 é feita uma revisão das bases teóri
as daCosmologia 
ontemporânea. Nosso objetivo neste Capítulo é apenas o deapresentar as ferramentas matemáti
as e os 
on
eitos ne
essários para o de-senvolvimento e entendimento do trabalho que será realizado nos Capítulossubsequentes. No Capítulo 3 é feita uma exposição das prin
ipais observa-ções 
osmológi
as que indi
am que o Universo passa atualmente por umafase de expansão a
elerada: as distân
ias de SNs Ia, a radiação 
ósmi
a defundo e as os
ilações a
ústi
as da matéria bari�ni
a. Neste Capítulo pro-
uramos não ir muito a fundo nos detalhes sobre as té
ni
as observa
ionaise também não gastar um espaço demasiado 
om aspe
tos teóri
os, ou seja,pro
uramos o meio termo: nem ser prolixos nem super�
iais. Esperamos quea intenção tenha sido 
umprida. No Capítulo 4 é feita uma revisão dos prin
i-pais modelos paramétri
os para energia es
ura propostos na literatura. Essesmodelos, à ex
eção do modelo de Hannestad-Mörtsell (subseção 4.4.3), fo-ram todos reanalisados 
om o mesmo 
onjunto de dados visando estabele
eruma forma mais 
lara de 
ompará-los. Obviamente, muitos modelos tive-ram que �
ar de fora, mas nós a
reditamos que os modelos tratados nesteCapítulo 
apturam a essên
ia da maioria dos modelos propostos na litera-tura, de forma que a in
lusão de outros modelos só tornaria nossa análiserepetitiva e não 
onduziria a ganho algum de entendimento. Além disso, a



8prin
ipal função deste Capítulo é preparar o terreno para os 
apítulos pos-teriores. A 
ontribuição original desta Tese está 
ontida nos 
apítulos 5, 6 e
7 Refs. [83, 111, 113, 119, 120℄. No 
apítulo 5 nós propomos uma parame-trização para w que generaliza alguns modelos de energia es
ura, dentre elestrês parametrizações apresentadas no 
apítulo anterior e que são as de usomais frequente pelos 
osmólogos quando querem investigar possíveis desviosdo modelo ΛCDM. Esta generalização é obtida pela introdução de um ter-
eiro parâmetro na equação de estado. O preço que pagamos pela in
lusãodeste ter
eiro parâmetro para 
ara
terizar a energia es
ura é que o espaçode fase torna-se 
ompletamente degenerado, de forma que mesmo em 1σ de
on�ança uma grande variedade de modelos são permitidos. No Capítulo 6nós 
onstruímos uma parametrização que nos permite 
lassi�
ar diferentesmodelos de energia es
ura no espaço de fase. Uma vez que 
ada região doespaço paramétri
o está asso
iada a uma 
lasse espe
í�
a de energia es
ura, épossível, de a
ordo 
om as observações, determinar, por exemplo, se a energiaes
ura tem sua origem num 
ampo es
alar 
an�ni
o ou num 
ampo es
alarfantasma sem ter que espe
i�
ar os poten
iais destes 
ampos. O prin
ipalresultado desta Tese en
ontra-se no 
apítulo 7 onde re
onstruímos ponto aponto a equação de estado da energia es
ura w(z) e sua derivada w′(z). Abeleza e força do pro
edimento utilizado reside em sua simpli
idade. Pri-meiro nós tomamos uma expansão de ρee(z) em torno de um dado z∗. Então,notamos que a equação de 
onservação de energia pode ser usada 
omo umafórmula de re
orrên
ia para es
rever as derivadas de ρee(z) em termos de we suas derivadas. Dessa forma somos 
apazes de obter w e w′, assim 
omoseus erros estatísti
os, para 
ada valor de z∗ dentro do intervalo de redshifts
onsiderado. Nós repetimos nossa análise para uma série de dados e os re-sultados indi
am que tanto a 
onstante 
osmológi
a (w = −1) quanto umaequação de estado w = cte. são ex
luídas 
om 95.4% de 
on�ança. Nossas
on
lusões são apresentadas no Capítulo 8.



Capítulo 2Teoria Cosmológi
a ModernaCosmologia é o estudo do Universo 
omo um todo. Isto envolve, porexemplo, suas origens, 
omposição material e evolução. Tal estudo é deverasambi
ioso dada a 
omplexidade do Universo em que vivemos. Assim, para re-alizarmos tamanho empreendimento é ne
essário nos 
on
entrarmos apenasnas 
ara
terísti
as grossas do Universo ignorando detalhes tais 
omo galá-xias e aglomerados de galáxias por exemplo. Isto é feito adotando-se duashipóteses simpli�
adoras: o prin
ípio 
osmológi
o e o postulado de Weyl. Oprin
ípio 
osmológi
o estabele
e que em grandes es
alas o Universo pare
eo mesmo em todas as direções em torno de 
ada ponto, ou seja, que o Uni-verso é homogêneo e isotrópi
o. Já o postulado de Weyl introduz a idéia deum 'subtrato', um �uido que permeia o espaço no qual galaxias se movem
omo 'partí
ulas fundamentais'. O postulado de Weyl diz que as linhas deuniverso do substrato são uma 
ongruên
ia de geodési
as no espaço-tempodivergindo de um ponto no passado ou 
onvergindo para um ponto no futuro.Essas geodési
as não se inter
eptam ex
eto num passado (�nito ou in�nito)ou no futuro ou em ambos. Consequentemente, a matéria em qualquer pontopossui uma úni
a velo
idade e o substrato pode ser tomado 
omo um �uidoperfeito, o que é a essên
ia do postulado de Weyl.2.1 Geometria do Espaço-tempoSupondo a existên
ia de um tempo 
ósmi
o t, é possível formular o prin
í-pio 
osmológi
o em 
ada hipersuperfí
ie espa
ial t = constante. A a�rmaçãode que 
ada hipersuperfí
ie não possui pontos privilegiados signi�
a que ela éhomogênea. Além disso, o prin
ípio 
osmológi
o requer não apenas que 
adahipersuperfí
ie não tenha pontos privilegiados, mas também que não possuadireções privilegiadas em torno de qualquer ponto. Um espaço-tempo que9



10 2.1. Geometria do Espaço-temponão possui direções privilegiadas em torno de um ponto é dito isotrópi
o e éesferi
amente simétri
o em torno deste ponto. Um espaço-tempo isotrópi
oem torno de qualquer ponto é dito globalmente isotrópi
o. Espaços-temposglobalmente isotrópi
os são ne
essariamente homogêneos.O postulado de Weyl requer que as geodési
as do substrato sejam ortogo-nais a uma família de hipersuperfí
ies espa
iais. Denotemos por (t, x1, x2, x3)as 
oordenadas das partí
ulas do substrato de modo que hipersuperfí
ies es-pa
ias são dadas por t = constante e (x1, x2, x3) são 
onstantes ao longodas geodési
as de 
ada partí
ula. Tais 
oordenadas são 
hamadas 
o-móveis.De�nindo os quadrivetores T µ = (dt, 0, 0, 0) ao longo da geodési
a de umapartí
ula do substrato e Rµ = (0, dx1, dx2, dx3) sobre a hipersuperfí
ie t =
constante temos, da 
ondição de ortogonalidade, que gµνT

µRν = 0, ou seja,
gµν = 0 se µ 6= ν. Portanto, o elemento de linha pode ser es
rito 
omo

ds2 = dt2 − hijdxidxj , (2.1)onde hij = hij(t, x
1, x2, x3). Agora, se 
onsiderarmos um triângulo formadopor três partí
ulas no instante t = t1 e um triângulo formados por estasmesmas três partí
ulas em t = t2 > t1 segue do prin
ípio 
osmológi
o queo segundo triângulo deve ser semelhante ao primeiro uma vez que não de-vem existir pontos ou direção privilegiadas na hipersuperfí
ie e que o fatorde ampli�
ação deve ser independente da posição do triângulo no espaçotridimensional, de modo hij pode ser posto na forma,

hij = a(t)2ηij(x
i), (2.2)onde a(t) é o fator de es
ala. Como 
onsequên
ia do prin
ípio 
osmológi
o,a 
urvatura da seção espa
ial deve ser 
onstante em qualquer ponto, 
aso
ontrário todos os pontos não seriam geometri
amente idênti
os. Matemati-
amente, tal espaço é 
ara
terizado pela equação [31℄

Rijkl = K(ηikηjl − ηilηjk), (2.3)onde Rijkl é o tensor de Riemann e K é denominada de 
urvatura. Umavez que a seção espa
ial é isotrópi
a e portanto esferi
amente simétri
a emtorno de qualquer ponto, segue-se que o elemento de linha deve ter a seguinteforma
dσ2 = ηijdxidxj = eλdr2 + r2(dθ2 + sin2 θ dφ2), (2.4)onde λ = λ(r). As 
omponentes não-nulas do tensor de Ri

i são

R11 =
1

r

dλ

dr
, R22 = csc2 θ R33 = 1 +

1

2
re−λ dλ

dr
− e−λ. (2.5)
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a Moderna 11Pela equação (2.3) temos que Rij = 2Kηij. A igualdade das 
omponentes dotensor de Ri

i nos 
onduz então a duas equações
1

r

dλ

dr
= 2Keλ, csc2 θ R33 = 1 +

1

2
re−λ dλ

dr
− e−λ = 2Kr2 (2.6)
uja solução é

e−λ = 1 − Kr2. (2.7)Assim, a métri
a da seção espa
ial de 
urvatura 
onstante é
dσ2 =

dr2

1 − Kr2
+ r2(dθ2 + sin2 θ dφ2), (2.8)onde a 
onstante K é negativa, positiva ou nula. Combinado este resultado
om (2.2) o elemento de linha (2.1) torna-se

ds2 = dt2 − a(t)2 dr2

1 − Kr2
+ r2(dθ2 + sin2 θ dφ2) (2.9)o qual é o elemento de linha de Robertson-Walker.2.2 O Desvio para o Vermelho Cosmológi
oConsidere uma galáxia em (r, θ, φ) emitindo luz na nossa direção. Otempo que um raio de luz emitido dessa galáxia leva para nos atingir em

(r = 0, θ, φ) pode ser obtido da equação ds2 = dθ = dφ = 0, uma vez que aluz viaja ao longo de geodési
as nulas. Deste modo, (2.9) nos dá
dt

a(t)
= ± dr√

1 − Kr2
. (2.10)Visto que r de
res
e quando t 
res
e, devemos tomar o sinal negativo naequação a
ima e, portanto,

∫ t0

t

dt

a(t)
= −

∫ 0

r

dr√
1 − Kr2

= f(r) (2.11)onde
f(r) =







sinh−1(
√

|K| r)/
√

|K| se K < 0
r se K = 0

sin−1(
√

K r)/
√

K se K > 0.

(2.12)Agora, se a galáxia emite dois raios de luz su
essivos nos instantes t e t+∆t,essa luz deve nos atingir em t0 e t0 + ∆t0, respe
tivamente. Então, de (2.11)temos
∫ t0

t

dt

a(t)
=

∫ t0+∆t0

t+∆t

dt

a(t)



12 2.3. Medidas de Distân
ia e Lei de Hubblejá que ambos os lados são iguais à mesma função f(r). Após uma manipu-lação simples destas integrais, temos
∫ t0+∆t0

t0

dt

a(t)
−

∫ t+∆t

t

dt

a(t)
= 0e supondo que ∆t e ∆t0 não sejam intervalos grandes o su�
iente para que

a(t) sofra grandes variações, a equação a
ima resulta em
∆ t0
a(t0)

=
∆ t

a(t)ou
∆ t0
∆ t

=
λ0

λ
= 1 + z =

a(t0)

a(t)
, (2.13)onde λ0 = ∆ t0 é o 
omprimento de onda que 
hega até nós e λ = ∆ t éo 
omprimento de onda que deixa a fonte. Em um universo em expansão,

t0 > t (a(t0) > a(t)) de modo que z > 0 é o desvio para o vermelho. Poroutro lado, se o universo está em 
ontração t0 > t (a(t0) < a(t)), z < 0
orresponde a um desvio para o azul.2.3 Medidas de Distân
ia e Lei de Hubble2.3.1 Distân
ia LuminosidadeSeja L a energia total por unidade de tempo emitida por uma fonte noinstante t. A intensidade mono
romáti
a espe
í�
a Iν é de�nida 
omo aenergia por unidade de tempo e por unidade de área emitida pela fonte numintervalo de frequên
ias dν e dentro de um ângulo sólido dΩ, o qual faz umângulo θ 
om a normal à superfí
ie da fonte emissora, isto é,
Iν =

dE

dtdAdΩdν cos θ
. (2.14)A intensidade espe
í�
a integral em todo espe
tro de frequên
ias é

I =

∫ ∞

0

Iνdν. (2.15)A quantidade que realmente se mede é o �uxo F , a energia por unidade deárea e por unidade de tempo que 
hega ao dete
tor, de�nida 
omo
F =

∫ ∞

0

Fνdν, (2.16)
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Fν =

∫

Iν cos θdΩ =

∫ 2π

0

∫ π/2

0

Iν cos θ sin θ dθ dφ .Para uma fonte esféri
a de raio R, o �uxo em sua superfí
ie é dado por
F (R) =

L

4π R2
(2.17)e o �uxo medido a uma distân
ia r da fonte é F (r) = L′/4π r2, onde L′ é aluminosidade que 
hega até um observador em r. Fazendo t = constante e

r = constante no elemento de linha de Robertson-Walker, temos
ds2 = a2(t)r2(dθ2 + sin2 θ dφ2)que é o elemento de linha sobre a superfí
ie de uma esfera eu
lidiana de raio

a(t)r. Portanto, se a fonte emite luz isotropi
amente na nossa direção, o�uxo medido por nós em t = t0 é
F =

L0

4π a2
0r

2
, (2.18)onde a0 = a(t0) (doravante, o subs
rito 0 denotará o valor de uma grandeza
al
ulada na épo
a presente t = t0) e r é a distân
ia radial 
o-móvel, dadapor

r =
1√
−K

sinh
[√

−K

∫ t0

t

dt

a(t)

]

. (2.19)Note que esta equação é válida independentemente de a 
urvatura ser posi-tiva, negativa ou nula. Se K > 0 basta utilizar a identidade sinh(ix) = i sin x,enquanto que se K = 0 usa-se o limite K → 0. Por de�nição, a luminosidadeda fonte no instante t é
L =

∆ E

∆ t
. (2.20)Por sua vez, a luminosidade que 
hega até nós é

L0 =
∆ E0

∆ t0
. (2.21)Como νλ = ν0λ0, onde λ e ν são,respe
tivamente, o 
omprimento de onda ea frequên
ia emitidos pela fonte em t e, λ0 e ν0 são o 
omprimento de ondae a frequên
ia observados por nós em t0, temos

λ0

λ
=

ν

ν0
=

∆ t0
∆ t

=
∆ E

∆ E0
= 1 + z. (2.22)
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ia e Lei de HubbleLogo, tomando a razão entre (2.20) e (2.21), obtemos
L0 = L

∆ t

∆ t0

∆ E0

∆ E
=

L

(1 + z)2
(2.23)e, substituindo o resultado a
ima em (2.18) temos

F =
L

4π a2
0r

2(1 + z)2
=

L

4π d2
L

, (2.24)onde
dL ≡ a0r(1 + z) (2.25)é a 
hamada distân
ia luminosidade.2.3.2 Distân
ia Diâmetro AngularOutra medida de distân
ia, obtida quando 
omparamos tamanhos angu-lares 
om dimensões físi
as, é a distân
ia diâmetro angular. Um análise doelemento de linha (2.9), mostra que uma fonte em r que emite luz em t, atu-almente 
orrespondente a uma distân
ia própria s (normal à linha de visada)igual a a(t) rθ. A distân
ia diâmetro angular dA é de�nida de modo que oângulo θ é dado pela relação usual da geometria eu
lideana,

θ = s/dA, (2.26)onde
dA ≡ a(t)r. (2.27)Comparando (2.27) 
om (2.25) temos que

dA

dL
=

1

(1 + z)2
. (2.28)A expressão a
ima é denominada relação de re
ipro
idade de Etherington,também 
onhe
ida no 
ontexto astron�mi
o 
omo relação de dualidade dedistân
ia. Esta relação é 
ompletamente geral, válida para para todos osmodelos 
osmológi
os baseados na geometria Riemaniana, sendo também in-dependente das equações de 
ampo da relatividade geral ou da natureza do
onteúdo energéti
o. As úni
as exigên
ias para sua validade são que a fontee os observadores estejam 
one
tados por geodési
as nulas em um espaço-tempo Riemaniano e que o número de fótons seja 
onservado. Portanto, arelação a
ima é válida para 
osmologias espa
ialmente homogêneas e isotrópi-
as (ou anisotrópi
as), assim 
omo para modelos 
osmológi
os inomogêneos.



2. Teoria Cosmológi
a Moderna 152.3.3 Lei de HubbleSe ∆ t = t0 − t é su�
ientemente pequeno, (2.19) torna-se
r ≃

∫ t0

t

dt

a(t)independentemente da 
urvatura espa
ial. Rees
revendo esta equação emtermos de z temos
r ≃ 1

a0

∫ z

0

dz

H(z)
,onde H = ȧ/a é o parâmetro de Hubble. Para z ≪ 1, H(z) ≃ H0, de modoque

r ≃ z

a0H0
.Substituindo a aproximação a
ima em (2.25) e des
artando o termo de se-gunda ordem temos

z ≃ H0dL (2.29)que é a lei de Hubble. Note que v = z é a velo
idade de re
essão. A Figura2.1 mostra um diagrama de Hubble 
onstruído 
om medidas de dL e z parasupernovas e utilizando os dados de [32℄.2.4 A Dinâmi
a do UniversoOs três ingredientes do modelo 
osmológi
o padrão são: i) o prin
ípio
osmológi
o, o qual 
onduz à métri
a de Robertson-Walker (2.9); ii) o pos-tulado de Weyl, o qual requer que o substrato, isto é, o 
onteúdo material doUniverso, seja um �uido perfeito; iii) a teoria da relatividade geral, a qualrela
iona geometria e matéria e dita a dinâmi
a do Universo.As equações que governam a evolução do universo são as equações deEinstein,
Gµν = 8π G Tµν , (2.30)onde o tensor de energia-momento Tµν des
reve os 
ampos de matéria. Paraum �uido perfeito,

Tµν = (ρ + p)uµuν − pgµν , (2.31)
ρ e p são, respe
tivamente, a densidade de energia e a pressão do �uido e, uµ =
dxµ/dτ é a quadrivelo
idade do �uido, onde τ é o tempo próprio. Visto quepartí
ulas do �uido seguem geodési
as ortogonais às hipersuperfí
ies espa
iais
t = constante,

uµ = (1, 0, 0, 0). (2.32)
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a do Universo

Figura 2.1: Diagrama de Hubble para SNs Ia do Constitution [32℄ 
om z ≤
0.05. A linha tra
ejada 
orresponde a H0 = 70Km·s−1 ·Mp
−1, a linha sólidaa H0 = 65Km · s−1 ·Mp
−1 e a linha pontilhada a H0 = 60Km · s−1 ·Mp
−1.Inserindo a métri
a (2.9) em (2.30), as equações de 
ampo nos 
onduzem aduas equações independentes,

( ȧ

a

)2

+
K

a2
=

8π G

3
ρ, (2.33)

2
ä

a
+

( ȧ

a

)2

+
K

a2
= −8π G p, (2.34)onde o ponto, denota derivadas em relação ao tempo. A equação (2.33) é
onhe
ida 
omo equação de Friedmann. Note que, devido à homogeneidadee à isotropia, ρ e p devem depender apenas do tempo. Subtraindo (2.33) de(2.34) é possível eliminar a 
urvatura e obter uma equação de a
eleração

ä

a
= −4π G

3c2

(

ρ + 3
p

c2

)

. (2.35)Uma vez que o tensor de Einstein satisfaz a identidade diferen
ial∇µG
µν = 0,segue que ∇µT

µν = 0, o que 
onduz à equação de 
ontinuidade
ρ̇ + 3

ȧ

a
(ρ +

p

c2
) = 0. (2.36)



2. O Modelo Cosmológi
o Padrão 17Por �m, para espe
i�
ar 
ompletamente o modelo 
osmológi
o sob 
onsidera-ção, é pre
iso espe
i�
ar a equação de estado do �uido, isto é, a forma 
omo
p e ρ se rela
ionam. Em 
osmologia, 
omumente se supõe que p = p(ρ) = wρde modo que

ρ = ρ0

(a0

a

)3

exp
[

− 3

∫ a

a0

w(a′)

a′
da′

] (2.37)Se w é 
onstante,
ρ = ρ0

(a0

a

)3(1+w)

. (2.38)Neste 
aso podemos desta
ar três 
enários: matéria relativísti
a, w = 1/3 ⇒
ργ ∝ a−4; matéria não relativísti
a, w = 0 ⇒ ρm ∝ a−3; e vá
uo quânti
o
w = −1 ⇒ ρΛ = ρΛ 0 = constante. Note que para o vá
uo quânti
o Tµν =
ρΛgµν , ou seja, o efeito do vá
uo quânti
o nas equações de 
ampo é o mesmo
ausado pela adição de uma 
onstante 
osmológi
a positiva nas equações deEinstein. Visto que o universo 
ontém diferentes 
onstituintes, o tensor deenergia-momento do �uido que permeia o universo é a soma dos tensores deenergia-momento de seus 
onstituintes, isto é, T µν =

∑N
i T µν

(i) de modo queas equações (2.33) e (2.35) são rees
ritas 
omo
( ȧ

a

)2

+
K

a2
=

8π G

3

N
∑

i

ρi, (2.39)
ä

a
= −4π G

3

N
∑

i

(

ρi + 3pi

)

. (2.40)Se as 
omponentes estão desa
opladas, seus tensores de energia-momento
onservam-se separadamente, T µν
(i);µ = 0 de forma que para 
ada 
omponente,

ρ̇i + 3
ȧ

a
(ρi + pi) = 0, (2.41)onde ρi e pi são, respe
tivamente, a densidade e a pressão da i-ésima 
om-ponente.2.5 Energia Es
uraComo veremos no próximo Capítulo, uma quantidade razoável de obser-vações 
osmológi
as de alta pre
isão pare
em indi
ar que o universo passaatualmente por uma fase de expansão a
elerada. Se admitirmos que a RG éa teoria 
orreta da gravitação, somos levados à 
on
lusão de que o universo
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uradeve 
onter, além de matéria (wm = 0) e radiação (wγ = 1/3), uma 
ompo-nente extra, a qual seria responsável pela presente fase de a
eleração. Esta
omponente exóti
a, de natureza ainda des
onhe
ida, denominamos energiaes
ura. A energia es
ura é frequentemente des
rita por seu parâmetro daequação de estado, w = pee/ρee, o qual deve ser negativo o su�
iente paraforne
er wtot = ptot/ρtot < −1/3. Desta forma, a equação (2.39) é es
rita
omo
H2(a) = H2

0

[

Ωγ,0

(a0

a

)4
+ Ωm,0

(a0

a

)3
+ Ωk,0

(a0

a

)2

+ (1 − Ωγ,0 − Ωm,0 − Ωk,0)f(a)
]

, (2.42)onde Ωi,0 = 3 c2 ρi,0/8π G (i = γ, m) é o parâmetro de densidade da i-ésima
omponente na presente épo
a, Ωk,0 = −Kc2/(a0H0)
2 representa o parâmetrode densidade asso
iado a 
urvatura na presente épo
a e

f(a) ≡ ρee

ρee,0

=
(a0

a

)3

exp
[

− 3

∫ a

a0

w(a′)

a′
da′

]

. (2.43)No que segue, dis
utiremos alguns dos modelos mais relevantes de energiaes
ura.2.5.1 Modelo ΛCDMA expli
ação teóri
a mais simples é de que a atual fase de a
eleração é
ausada por uma 
onstante 
osmológi
a positiva ou, equivalentemente, quea energia es
ura tem sua origem na densidade de energia do vá
uo quânti
o(para mais detalhes veja [33, 34℄). Visto que as equações de Einstein satis-fazem as identidades de Bian
hi ∇νG
ν
µ = ∇νT

ν
µ = 0 e que ∇νδ

ν
µ = 0, umtermo 
omo Λδν

µ, 
om Λ 
onstante, pode ser adi
ionado a qualquer um doslados das equações de Einstein (2.30). Contudo, a interpretação deste termomuda de a
ordo 
om o lado das equações de 
ampo em que ele é inserido. Seo termo 
osmológi
o é in
luído no lado esquerdo das equações de Einstein, Λé posto em pé de igualdade 
om a 
onstante gravita
ional de Newton e deveser interpretado 
omo uma 
onstante fundamental da natureza, a qual deveter seu valor determinado pela observação. Por outro lado, se o termo 
os-mológi
o for adi
ionado ao lado direito das equações de Einstein, ele deve serinterpretado 
omo a 
ontribuição do vá
uo quânti
o dos 
ampos de matériaexistentes no universo. Independentemente da forma 
omo Λ é interpretado,seu efeito sobre as equações de 
ampo é o mesmo. Se Λ é interpretado 
omoa densidade de energia do vá
uo, ele atua nas equações de 
ampo 
omo um�uido perfeito, 
om equação de estado pΛ = −ρΛ. A energia do vá
uo para
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o Padrão 19um modo de frequên
ia ω é ~ω/2, onde ω =
√

k2 + m2 
om k sendo o númerode onda do modo e m a massa da partí
ula. A energia total do vá
uo é entãoa soma das energias de ponto zero dos 
ampos quânti
os 
om massa m,
ρvac =

1

4 π2

∫ ∞

0

k
√

k2 + m2 dk, (2.44)a qual diverge quarti
amente ρvac ∝ k4. Contudo, espera-se que uma teoriaquânti
a de 
ampos seja válida apenas até alguma es
ala de 
orte kmax, deforma que
ρvac ≈

k4
max

16 π2
. (2.45)Para o 
aso extremo da RG, estima-se que a es
ala de 
orte seja a es
ala dePlan
k, i.e., kmax = mP lanck ∼ 1019 Gev, de modo que

ρP lanck
vac ≈ 1074GeV4. (2.46)Por sua vez, as observações 
osmológi
as atuais são 
onsistentes 
om umvalor da densidade de energia da 
omponente es
ura de

ρee,0 = Ωee,0
3 H2

0

8π G
≈ 10−47 GeV4. (2.47)Como podemos ver, o valor observado da densidade de energia es
ura é 
er
ade 121 ordens de grandeza menor que o valor da densidade de energia dová
uo previsto teori
amente. Mesmo se a es
ala de energia da QCD fortomada 
omo es
ala de 
orte, kmax ≈ 0.3GeV, essa diferença ainda é muitogrande ∼ 44 ordens de grandeza. Deste modo, se a energia es
ura temsua origem na densidade de energia do vá
uo, 
omo expli
ar uma diferençade 44a121 ordens de grandeza entre teoria e observação? Uma forma deamenizar este problema é 
onsiderar a situação mais geral, na qual há tantouma 
onstante 
osmológi
a intrínse
a na natureza 
omo também há uma
ontribuição para o tensor de energia momento vinda do vá
uo quânti
o dos
ampos de matéria que preen
hem o universo. Isto nos permite de�nir uma
onstante 
osmológi
a efetiva dada por

Λef = Λ + 8 π Gρvac, (2.48)onde Λ é a 
ontribuição vinda do 
ampo gravita
ional e ρvac é a densidadede energia do vá
uo quânti
o. Desta forma, o valor observado (2.47) 
orres-ponderia a ρΛef
. Note que isto não elimina o problema, visto que Λ e ρvacdevem ser ajustados 
om uma pre
isão enorme para que tenhamos o valor de

ρee,0 que observamos atualmente. Este problema de ajuste �no é 
onhe
ido
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ura
omo o problema da 
onstante 
osmológi
a [35, 36℄. De agora em diante nosreferiremos à 
onstante 
osmológi
a Λ e à densidade de energia do vá
uo ρΛ
omo sendo a 
onstante 
osmológi
a efetiva e a densidade de energia efetiva,respe
tivamente.Apesar dos esforços dos físi
os para resolver o problema da 
onstante
osmológi
a, nenhuma expli
ação razoável, se é que existe alguma, foi obtidaaté o momento. Isto tem levado muitos físi
os a tentar uma abordagemdiferente para expli
ar a presente fase de a
eleração do universo. Em vezde supor a existên
ia de uma 
onstante 
osmológi
a positiva, presume-seque por algum me
anismo ainda des
onhe
ido Λ = 0, e então investiga-se apossibilidade de a a
eleração do universo ser 
ausada pela dinâmi
a de um
ampo es
alar ou �uido des
onhe
ido 
om equação de estado pee/ρee = w,onde w pode ser uma função do tempo.2.5.2 Prin
ipais Alternativas ao Modelo ΛCDMModelo wCDMA alternativa mais simples à 
onstante 
osmológi
a é relaxar a 
ondição
pee = −ρee e 
onsiderar a energia es
ura 
omo um �uido perfeito 
om equa-ção de estado pee = wρee 
om w 
onstante. Este modelo é denominado de
wCDM. Um bom motivo para 
onsiderar w = cte. é que outros 
omponentes
onhe
idos (matéria, w = 0 e radiação, w = 1/3) ou hipotéti
os (
ordas 
ós-mi
as, w = −1/3 e paredes de domínio, w = −2/3) possuem um parâmetroda equação de estado 
onstante. Para w = cte, a densidade de energia es
uraevolui de a
ordo 
om a equação (2.38),

ρee = ρee,0

(a0

a

)3(1+w)

= ρee,0(1 + z)3(1+w). (2.49)Fazendo Ωk,0 = 0 e ignorando o termo de radiação, temos da equação dea
eleração (2.40) que para um universo que passa atualmente por uma faseexpansão a
elerada w deve estar sujeito ao vín
ulo
w < − 1

3(1 − Ωm,0)
. (2.50)O valor de z para o qual o
orre a transição da fase desa
elerada para a fasea
elerada é obtido fazendo ä = 0 na equação (2.40),

zt = −1 +
[

(3|w| − 1)
1 − Ωm,0

Ωm,0

]1/3|w|

. (2.51)
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Figura 2.2: Desvio para o vermelho de transição desa
eleração/a
eleração
omo função do parâmetro da equação de estado.A �gura 2.2 mostra um grá�
o de zt em função de w para Ωm,0 = 0.4(
urva azul tra
ejada), Ωm,0 = 0.3 (
urva preta 
heia) e Ωm,0 = 0.2 (
urvarosa pontilhada). Como esperado, quanto maior a quantidade de matériapresente no universo mais tarde o
orre a transição. Note que zt apresentaum máximo em
1

3|w| − 1
exp

( −3|w|
1 − 3|w|

)

=
1 − Ωm,0

Ωm,0
. (2.52)Uma estranha 
oin
idên
ia é que para Ωm,0 ≈ 0, 3, wmax ≈ −1 e zmax

t ≈
zΛCDM

t ≈ 0, 67.Uma propriedade extremamente interessante de modelos 
om w = ctevem do 
aso espe
ial em que w < −1. Se w < −1, ao 
ontrário das densidadesde matéria e radiação, as quais são funções de
res
entes do tempo, ρee 
res
e
om o tempo e o fator de es
ala torna-se in�nito num valor �nito de tempo
t = trip 
ausando uma singularidade futura 
onhe
ida 
omo big rip. Energiaes
ura 
om w < −1 re
ebe um nome espe
ial: energia fantasma [37, 38, 39,40, 41, 42, 43, 44℄.
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uraModelo φCDMUma das idéias mais apli
adas para expli
ar a atual fase de expansãoa
elerada do universo é que a energia es
ura tem sua origem num 
ampoes
alar φ minimamente a
oplado 
uja dinâmi
a é basi
amente determinadapor sua energia poten
ial. Estes modelos são denominados de φCDM e àenergia es
ura que tem sua origem num 
ampo es
alar dá-se o nome dequinta-essên
ia [46, 47, 48, 49, 50, 51, 52℄.Um 
ampo es
alar é des
rito pela densidade lagrangiana
L =

√−g
[1

2
gµν∂µφ∂νφ − V (φ)

]

, (2.53)onde g é o determinante métri
o e φ é um 
ampo es
alar 
om poten
ial V (φ).O tensor de energia momento é de�nido tomando a variação de (2.53) emrelação ao tensor métri
o,
T (φ)

µν ≡ δL
δgµν

= ∂µφ∂νφ − gµν

[1

2
gκλ∂κφ∂λφ − V (φ)

]

. (2.54)O prin
ípio 
osmológi
o exige que φ seja homogeneamente distribuído deforma que ∂iφ = 0, o que nos permite de�nir, em analogia 
om um �uidoperfeito, a densidade de energia e a pressão asso
iadas ao 
ampo es
alar,respe
tivamente, 
omo
ρφ =

φ̇2

2
+ V (φ) (2.55)e

pφ =
φ̇2

2
− V (φ). (2.56)Portanto, a equação de estado asso
iada a um 
ampo es
alar é dada por

wφ =
φ̇2 − 2V (φ)

φ̇2 + 2V (φ)
. (2.57)A a
eleração é al
ançada se o 
ampo es
alar evolui lentamente, φ̇2 ≪ V (φ) e

ρφ ≈ V (φ) domina o 
onteúdo energéti
o. A equação de estado está limitadaao intervalo −1 ≤ wφ ≤ 1.A equação de movimento para o 
ampo es
alar é determinada pela equa-ção de Klein-Gordon, a qual é obtida tomando a derivada de Euler-Lagrangeda densidade lagrangiana (2.53) em relação ao 
ampo φ

δL
δφ

=
∂L
∂φ

− ∂µ
∂L
∂φ,µ

= 0. (2.58)
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ial Referên
ia
φα, α > 0 [47℄
exp(−λφ) [48℄
λφ4 [53℄
exp(−λφ)/φα, α > 0 [54℄
exp(λφ) − 1 [55℄
(cosh(λφ) − 1)n, n > 0 [56℄
((φ − C1)

λ + C2) exp(−κφ) [57℄
exp(−λφ)[1 + A sin(−νφ)] [58℄
f(φ) exp(φ + φ2) [89℄Tabela 2.1: Alguns poten
iais propostos para o 
ampo es
alar 
osmológi
o.Para a métri
a de FRW a equação de Klein-Gordon é

φ̈ + 3Hφ̇ +
dV

dφ
= 0, (2.59)onde o termo 3Hφ̇ é a resistên
ia 
ausada pela expansão atuando 
ontra aevolução de φ. Na velo
idade terminal sob ação deste termo de fri
ção, φ̈ = 0e φ̇ ∼ V ′/3H de modo que a 
ondição para a
eleração é dependente da formado poten
ial, φ̇2/V ∼ (V ′/V )2 ≪ 1. Assim, para fazer previsões de 
omoum 
ampo es
alar dinâmi
o pode afetar a expansão do universo é ne
essárioespe
i�
ar a forma do poten
ial V (φ). Uma lista in
ompleta de possíveispoten
iais é mostrada na tabela 2.1.Campos es
alares fantasmas são obtidos fa
ilmente invertendo o sinal dotermo 
inéti
o da densidade lagrangiana (2.53) [59, 60℄. Neste 
aso, é fá
ilmostrar que a pressão e a densidade de energia asso
iadas ao 
ampo φ sãodadas, respe
tivamente, por

pφ = − φ̇2

2
− V (φ) (2.60)e

ρφ = − φ̇2

2
+ V (φ) (2.61)de forma que w = pφ/ρφ < −1.
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uraInfelizmente, apesar de 
ampos es
alares serem �si
amente bem motiva-dos e en
ontrarem uma larga apli
ação em físi
a fundamental, 
ampos es
ala-res inspirados em físi
a de partí
ulas não 
onseguem expli
ar de forma bemsu
edida as observações astron�mi
as e, portanto, são de apli
ação muitopobre em 
osmologia. Os 
ampos es
alares 
onvenientes para 
osmologiapossuem poten
iais arti�
iais, 
onstituindo soluções fenomenológi
as antesque fundamentais. Como veremos no Capítulo 4, em vez de propormos for-mas espe
í�
as para V (φ) e então resolvermos a equação de Klein-Gordompara um poten
ial espe
í�
o, é mais simples e vantajoso parametrizarmosa equação de estado w(z). Estas parametrizações nos permitem extrair in-formações importantes sobre dependên
ia temporal e a natureza da energiaes
ura e 
onstituem uma das prin
ipais formas de ataque para o problema.



Capítulo 3Evidên
ias Observa
ionais para aA
eleração Cósmi
aAo longo da última dé
ada, uma quantidade 
onsiderável de dados obser-va
ionais de alta pre
isão transformou radi
almente o 
ampo da 
osmologia.Medidas de distân
ia de supernovas do tipo Ia (SN Ia) [14, 15℄ 
ombinados
om os dados de radiação 
ósmi
a de fundo (RCF) [61℄ e de estrutura emlarga es
ala (ELE) [62, 63℄ indi
am que o simples 
enário do modelo padrãode matéria es
ura não é su�
iente. Estas observações são usualmente ex-pli
adas pela introdução de uma nova 
omponente denominada de energiaes
ura ou quinta-essên
ia. Esta 
apítulo destina-se à dis
ussão dos prin
i-pais resultados observa
ionais que 
onduziram a este paradigma e na forma
omo eles podem ser utilizados para restringir o valor de 
ertos parâmetros
osmológi
os (veja Ref. [64℄ para mais detalhes).3.1 Supernovas do Tipo IaMedidas de distân
ia são uma preo
upação frequente dos astr�nomos.Conhe
er o tamanho do Universo é fundamental para entender 
omo ele fun-
iona. Neste sentido, objetos 
ósmi
os de magnitude absoluta 
onhe
ida,denominados de velas padrão, são de parti
ular interesse para a astronomia.Uma vez que uma vela padrão é identi�
ada, sua magnitude absoluta é ime-diatamente 
onhe
ida, e deste modo uma medida de sua magnitude aparenteforne
e sua distân
ia.Supernovas do Tipo Ia pare
em ter pi
os de luminosidade muito similarese, atualmente, são 
onsiderados os melhores exemplos de velas padronizáveis.Quando os astr�nomos dete
tam uma explosão de uma supernova do TipoIa, eles 
onstroem sua 
urva de luz. Uma vez que sua magnitude absoluta25



26 3.1. Supernovas do Tipo Iaé 
onhe
ida, medidas da magnitude aparente forne
em diretamente a quedistân
ia a supernova en
ontra-se da Terra. Uma vez que estes objetos sãomuito luminosos, eles são de valor inestimável na determinação de distân
ias
ósmi
as muito além da Via Lá
tea.A razão bási
a para a similaridade no pi
o de luminosidade dentre SNsIa, é que sua explosão o
orre apenas quando a massa da estrela anã bran
aque a originou ultrapassa um limite bem de�nido, o limite de Chandrasekhar(MCh ≈ 1, 4M⊙), não importando que tipo de estrela produziu a anã bran
a.O fato de SNs Ia serem 
onsideradas velas padronizáveis, torna o estudodestes objetos de grande utilidade para a 
osmologia, visto que a 
onstruçãodo diagrama de Hubble para supernovas a redshifts su�
ientemente altospermite que parâmetros 
osmológi
os importantes, tais 
omo o parâmetro dedensidade Ωm,0, o parâmetro da equação de estado w0 e a 
onstante de Hubble
H0 sejam estimados. Embora SNs Ia não sejam de o
orrên
ia frequentelo
almente, na média o
orre 
er
a de um evento por sé
ulo em nossa galáxia,elas são extraordinariamente luminosas, e portanto podem ser observadas adistân
ias muito grandes. A luminosidade média de uma SN Ia é de L ≈
4 × 109L⊙ (
er
a de 100.000 vezes maior que a maior luminosidade de umaCefeida) de forma que uma úni
a SN Ia pode ofus
ar todas as estrelas deuma galáxia de brilho moderado 
ombinadas por alguns dias. Visto quegaláxias de brilho moderado podem ser observadas até z ∼ 1, é possível queSN Ia sejam observadas nessa es
ala de z. Para determinar a luminosidadede uma SN Ia é su�
iente observar uma explosão de SN Ia numa galáxia 
ujaa distân
ia seja 
onhe
ida.O sistema usado pelos astr�nomos para expressar �uxos e luminosidades éo sistema de magnitudes. O sistema de magnitudes tem suas raízes na Gré
iaantiga. O astr�nomo grego Hipar
os, no sé
ulo 2 antes de Cristo, dividiu asestrelas em seis 
lasses de a
ordo 
om seu brilho aparente. As estrelas maisbrilhantes eram de primeira magnitude, as estrela mais apagadas visíveis aolho nú eram de sexta magnitude e as estrelas de brilho intermediário foram
lassi�
adas 
omo de segunda, ter
eira, quarta e quinta magnitudes. Muitotempo após Hipar
os ter 
riado o sistema de magnitudes, deu-se 
onta que aresposta do olho humano é aproximadamente logarítmi
a, e que as estrelasde primeira magnitude têm �uxos, no visível, 
er
a de 100 vezes maior queestrelas de sexta magnitude. Assim, o sistema de magnitudes foi posto emuma base matemáti
a mais rigorosa.Atualmente, a magnitude bolométri
a aparente de uma fonte de luz éde�nida em termos do �uxo bolométri
o da fonte 
omo

m ≡ −2, 5 log10(f/fx), (3.1)onde fx = 2, 53 × 10−8 watt m−2 é o �uxo de referên
ia. Devido ao sinal
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orresponde a um grande�uxo f . Por exemplo, o Sol tem um �uxo bolométri
o de f = 1367watt m−2na lo
alização da Terra, 
orrespondendo a uma magnitude aparente de m =
−26, 8. A es
olha do �uxo de referên
ia se dá devido ao fato de que as estrelasvisíveis a olho nú têm magnitudes aparentes tipi
amente entre 0 e 6.A magnitude bolométri
a absoluta de uma fonte de luz é de�nida 
omo amagnitude aparente que a fonte deveria ter se ela estivesse a uma distân
ialuminosidade dL = 10p
 do observador. Deste modo, uma fonte de luz 
omluminosidade L tem uma magnitude bolométri
a absoluta dada por

M ≡ −2.5 log10(L/Lx), (3.2)onde Lx = 78, 7L⊙ é a luminosidade de um objeto que produz um �uxo fx =
2, 53 × 10−8 watt m−2 quando visto a uma distân
ia de 10p
. A magnitudeabsoluta do Sol é M = 4, 74.Uma vez que a distân
ia luminosidade de um objeto é de�nida 
omo

dL ≡
√

L

4π f
, (3.3)a relação entre a magnitude aparente de um objeto e sua magnitude absolutaé dada por

µ ≡ m − M = 5 log10

( dL

1Mp
) + 25, (3.4)ou, numa forma mais 
onveniente para os 
osmólogos,
µ = 5 log

(H0dL

c

)

+ 5 log
(3

h

)

+ 40, (3.5)onde h = H0/(100Kms−1Mpc−1). A diferença µ ≡ m − M é denominadamódulo de distân
ia.Re
entemente, dois grupos de pesquisa, o High-z Supernova Sear
h Team(HZSNST) [14℄ e o Supernova Cosmology Proje
t (SCP) [15℄ têm pro
uradopor supernovas em galáxias distantes. A Figura 3.1 mostra um grá�
o domódulo de distân
ia versus o redshift para os dados mais re
entes do SCP[65℄. As observações são 
omparadas 
om três modelos de universo. A 
urvapontilhada vermelha 
orresponde ao modelo de Einstein-deSiter, a linha 
heiaem preto 
orresponde ao modelo ΛCDM e a linha azul tra
ejada 
orrespondeao modelo de de Siter. Note que o ΛCDM ajusta muito melhor os dados queos outros dois. A 
on
lusão de que o universo passa atualmente por uma fasede expansão a
elerada de
orre da observação que as supernovas observadasem z ∼ 0, 5 são, em média, 
er
a de 0, 25 magnitudes mais apagadas do quedeveriam ser em um universo desa
elerado 
om Ωm,0 = 0, 3 e sem 
onstante
osmológi
a.
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Figura 3.1: Módulo de distân
ia versus redshift para SNs Ia da 
ompilaçãoUnion 2 do SCP [65℄.3.2 A Radiação Cósmi
a de FundoA Radiação Cósmi
a de Fundo (RCF) foi des
oberta por Arno Penzias eRobert Wilson em 1965 dando a eles o prêmio Nobel de Físi
a em 1978. Adete
ção da RCF é uma das maiores evidên
ias observa
ionais da teoria doBig Bang, a qual supõe que num passado muito remoto o universo foi quentee denso o su�
iente para manter a matéria bari�ni
a 
ompletamente ionizadade modo que os elétrons livres tornassem o universo opa
o. Visto que um
orpo quente, denso e opa
o produz uma radiação de 
orpo negro, devemosesperar que os fótons que preen
hiam o universo nesta épo
a apresentem umespe
tro típi
o de 
orpo negro. Medidas realizadas pelo satélite COBE (siglaem inglês para COsmi
 Mi
rowave Ba
kground Explorer) revelaram que aRCF é extremamente bem ajustada por um espe
tro de 
orpo negro 
omtemperatura
T0 = 2.725 ± 0.001K. (3.6)Para um 
orpo negro, a densidade de energia dos fótons 
om frequên
ia entre

ν e ν + dν é
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ρ(ν)dν =

8π h

c3

ν3dν

ehν/kT − 1
, (3.7)onde k é a 
onstante de Boltzmann e h a 
onstante de Plan
k. O pi
o nafunção de 
orpo negro o
orre em hνpico ≈ 2.82kT . Integrando (3.7) sobretodo o espe
tro obtemos a densidade de energia total,

ργ = α T 4, α =
8π5k4

15h3c3
. (3.8)Uma vez que para um universo em expansão a densidade de energia da ra-diação evolui de a
ordo 
om a equação ργ = ργ,0(a0/a)4, temos, por (3.8),que

σ T 4 = ργ,0

(a0

a

)4

⇒ T = T0
a0

a
, (3.9)onde T0 = (ργ,0/α)1/4. Como podemos ver, a radiação de 
orpo negro quepreen
he o universo atualmente pode ser expli
ada 
omo uma relíquia daépo
a na qual o universo era quente e denso o su�
iente para ser opa
o.Um melhor entendimento da RCF pode ser obtido fazendo-se a distinçãoentre três épo
as extremamente rela
ionadas (mas não idênti
as) na históriado universo:1. a épo
a da re
ombinação é de�nida 
omo o instante no qual a densi-dade numéri
a de íons é igual a densidade numéri
a de átomos neutrose mar
a o instante no qual a matéria bari�ni
a passa de um plasma
ompletamente ionizado a um gás de átomos neutros;2. a épo
a do desa
oplamento é de�nida 
omo o instante no qual a taxa deespalhamento entre fótons e elétrons torna-se menor que o parâmetrode Hubble (o qual nos diz a taxa na qual o universo se expande) emar
a o instante no qual o universo torna-se transparente; e3. a épo
a do último espalhamento, de�nida 
omo o instante no qual umtípi
o fóton da RCF sofre seu último espalhamento 
om um elétron.Em volta de todo observador no universo está a superfí
ie de últimoespalhamento, a partir da qual os fótons têm viajado livremente semnenhum espalhamento posterior por elétrons. Uma vez que a taxade expansão do universo torna-se maior que a taxa de espalhamento, aprobabilidade de um fóton ser espalhado por um elétron torna-se muitopequena fazendo 
om que a épo
a do último espalhamento seja muitopróxima da épo
a do desa
oplamento dos fótons.
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a de FundoEvento z T (K) t(106 anos)igualdade matéria-radiação 3570 9730 0.047re
ombinação 1370 3740 0.24desa
oplamento 1100 3000 0.35último espalhamento 1100 3000 0.35Tabela 3.1: Eventos rela
ionados a RCFOs tempos relevantes de vários eventos rela
ionados a RCF são mostrados naTabela 2.1. Para efeito de 
omparação, a tabela também 
ontém o instanteno qual o
orre a igualdade entre radiação e matéria, enfatizando o fato quea re
ombinação, o desa
oplamento e o último espalhamento o
orrem quandoo universo já era dominado pela matéria1.Denotando a temperatura da RCF num determinado ponto do 
éu por
T (θ, φ), as �utuações de temperatura da RCF neste ponto do 
éu são dadaspor

δ T

T
(θ, φ) =

T (θ, φ) − 〈T 〉
〈T 〉 , (3.10)onde

〈T 〉 =
1

4π

∫

T (θ, φ) sin θ dθ dφ = 2.725K (3.11)é a média sobre todas as direções. Mapas do 
éu obtidos pelo COBE forne
emuma �utuação de temperatura média quadráti
a de
〈

(δ T

T

)2
〉1/2

= 1.1 × 10−5. (3.12)O fato de a temperatura da RCF variar somente de 30 µK através do
éu indi
a uma grande isotropia da RCF. Visto que δ T/T é de�nido sobrea superfí
ie de uma esfera, a esfera 
eleste, é útil expandí-la em harm�ni
osesféri
os:
δ T

T
(θ, φ) =

∞
∑

l=0

l
∑

m=−l

almYlm(θ, φ). (3.13)1Note que todos estes tempos dependem do modelo 
osmológi
o es
olhido. Aqui omodelo es
olhido foi o ΛCDM
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Figura 3.2: Espe
tro de potên
ias da temperatura da radiação 
ósmi
a defundo forne
ido pelo WMAP7. A linha sólida 
orresponde ao modelo ΛCDM:
Ωbh

2 = 0.02270 e ΩΛ = 0.738. As barras de erro sobre os dados (as quais sãopequenas para a maioria deles) indi
am o erro observa
ional enquanto quea região sombreada indi
a a in
erteza estatísti
a, 
onhe
ida 
omo variân
ia
ósmi
a, a qual é a in
erteza dominante em largas es
alas. Figura retiradade Larson et al. [66℄.A propriedade estatísti
a mais importante de δ T/T é a função de 
orrelaçãode�nida por
c(θ) =

〈

δ T

T
(n̂)

δ T

T
(n̂′)

〉

n̂·n̂′=cos θ

=
1

4 π

∞
∑

l=0

(2 l + 1)ClPl(cos θ), (3.14)onde n̂ e n̂′ indi
am direções separadas por um ângulo θ no 
éu, Pl os po-lin�mios de Legendre e Cl os momentos de multipolo. O momento de mul-tipolo Cl é uma medida das �utuações de temperatura em es
alas angulares
θ ∼ 180o/l. Os momentos de maior interesse para os 
osmólogos são os
om l ≥ 2 uma vez que revelam o tamanho das �utuações de T na superfí-
ie de último espalhamento2. As �utuações de densidade da RCF são mais2O termo de monopolo (l = 0) se anula se a temperatura média foi de�nida 
orretamente



32 3.2. A Radiação Cósmi
a de Fundo
onvenientemente es
ritas em termos da função ∆T de�nida por
∆T ≡ l(l + 1)

2π
Cl 〈T 〉2 . (3.15)A Figura 3.2 mostra as �utuações de temperatura ∆T 
omo função do loga-ritmo de l. Note que ∆T apresenta um pi
o em l ∼ 200 
orrespondendo aum tamanho angular de ∼ 1◦.Dentre os observáveis que podem ser de�nidos a partir dos dados da RCF,um dos mais importantes é o parâmetro R [67℄, de�nido em termos da razãoentre a posição do primeiro pi
o no espe
tro de pertubações da temperaturada RCF no modelo que queremos 
ara
terizar l1 e num modelo de referên
ia

l′1, i.e.,
R ≡ 2

l1
l′1

=

√

Ωm,0

Ωk,0
sinh

(

√

Ωk,0

∫ zdec

0

H0 dz

H(z)

)

, (3.16)onde zdec ≈ 1100. A eq. (3.16) pode ser obtida usando o fato que a es
alaangular lA e a posição do primeiro pi
o, l1, estão rela
ionadas por [68℄
lA = l1

[

1 − 0.268
( ργ(zdec)

0.3ρm(zdec)

)0.1
]

, (3.17)onde lA está rela
ionada 
om a distân
ia diâmetro angular da última super-fí
ie de espalhamento, dA(zdec), por
lA = π

dA(zdec)

rs(zdec)
. (3.18)Na equação a
ima,

rs(zdec) =
1

1 + zdec

∫ ∞

zdec

cs(z)dz

H(z)
(3.19)é a distân
ia do horizonte sonoro na superfí
ie de último espalhamento demodo que

R ≡ 2
l1
l′1

= 2
r′s dA

rs d′
A

. (3.20)Na eq. (3.19) cs(z) é a velo
idade do som no �uido fóton-bárion, a qual podeser feita 
onstante para todos os �ns práti
os. Tomando o modelo padrãoe o termo de dipolo (l = 1) é resultado do desvio Doppler devido ao nosso movimentoatravés do espaço.
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ura fria 
omo modelo de referên
ia e fazendo Ωk,0 = 0 porsimpli
idade, ou seja,
dA(zdec) =

c

1 + zdec

∫ zdec

0

dz

H(z)
(3.21)temos que r′s(zdec) = csH

−1
0 (1 + zdec)

−3/2 e d′
A(zdec) = 2c H−1

0 (1 + zdec)
−1.Por sua vez, para um modelo arbitrário, rs(zdec) ≈ csH

−1
0 Ω

−1/2
m,o (1+ zdec)

−3/2.Assim, substituindo os valores de r′s(zdec), d′
A(zdec), rs(zdec) e dA(zdec) em(3.20) obtemos,

R =
√

Ωm,0

∫ zdec

0

H0 dz

H(z)
(3.22)que é a expressão teóri
a para o parâmetro R da RCF para um universoespa
ialmente plano (usualmente 
hamado de shift parameter). Os dadosmais re
entes da RCF forne
em um valor de R = 1.725 ± 0.018 [69℄. Comoveremos nos 
apítulos seguintes, o parâmetro R é extremamente útil paraimpor limites aos parâmetros 
osmológi
os. De fato, o ângulo θ ≈ 1o no qualo pi
o mais alto da Fig. 3.2 está lo
alizado depende da 
urvatura espa
ial douniverso, sendo menor num universo aberto(Ωk,0 > 0) que num universo fe-
hado (Ωk,0 < 0). A posição observado do pi
o é 
onsistente 
om Ωk,0 = 0 ou,equivalentemente, Ωtotal,0 = 1. Portanto, R forne
e informações úteis sobrea 
urvatura do universo e seu 
onteúdo material. Além disto, o parâmetro

R é muito importante na determinação de parâmetros 
osmológi
os por doismotivos: i) o erro relativo em R é muito pequeno e; ii) a integral sobre H(z)vai até z ≈ 1100 de modo que pequenas modi�
ações de H(z) podem 
ausargrandes mudanças em R.3.3 Os
ilações A
ústi
as da Matéria Bari�ni
aAntes da épo
a da re
ombinação, fótons e bárions estavam fortementea
oplados uns aos outros. Flutuações na densidade de bárions eram 
apazesde se propagar a velo
idades 
omparáveis às dos fótons, cs ∼ c/
√

3. Uma vezque após o desa
oplamento a energia térmi
a da matéria bari�ni
a torna-semuito menor que sua energia de repouso, os bárions tornam-se altamentenão relativísti
os e a sua velo
idade do som torna-se nula. Após o desa
opla-mento, uma 
orrelação 
om tamanho 
ara
terísti
o rs permane
e impressa nadistribuição de bárions. A Figura 3.3 mostra 
omo a es
ala 
ara
terísti
a éimpressa nas distribuições de matéria es
ura e bari�ni
a que nós observamosatualmente. Ini
ialmente as perturbações de densidade se propagam atravésde fótons e bárions 
omo um úni
o pulso. Visto que a matéria es
ura interage
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Figura 3.3: Per�l radial das perturbações de densidades 
omo função do raio
o-móvel. As perturbações na matéria es
ura (
urva preta), bárions (
urvaazul), fótons(
urva vermelha) e neutrinos (
urva verde) evoluem desde detempos remotos (z=6824) até muito após o desa
oplamento (z=10). Figuraretirada de Eisenstein et al. [70℄.apenas gravita
ionalmente, sua perturbação torna-se defasada em relação aoplasma fóton-bárion fortemente a
oplado. Durante a re
ombinação os fótons
omeçam a separar-se dos bárions e, uma vez que o desa
oplamento esteja
ompleto, os fótons se propagam livremente deixando apenas uma pertur-bação na densidade de bárions em torno de 150Mp
 e uma perturbação na
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Figura 3.4: O pi
o a
ústi
o bari�ni
o na função de 
orrelação. Note que opi
o é sensível à densidade de matéria (de 
ima para baixo Ωm,0h
2 = 0.12(verde), 0.13 (vermelha) and 0.14 (azul), todos 
om Ωb,0h

2 = 0.024). A linhainferior (rosa) sem um pi
o é a função de 
orrelação para o modelo padrãode matéria es
ura fria 
om Ωb,0 = 0. Figura tirada de Eisenstein et al., 2005[63℄.matéria es
ura próxima à origem. Nos dois grá�
os da parte de baixo da Fi-gura 3.3 vemos 
omo a interação gravita
ional entre matéria es
ura e bárionsafeta o pi
o: a matéria es
ura puxa o pi
o na densidade próxima à origemenquanto os bárions 
ontinuam a arrastar a densidade de matéria es
ura parao pi
o em 150Mp
 deixando um pi
o no per�l das perturbações de densidadeda matéria es
ura.Flutuações na densidade de bárions são as sementes de galáxias e aglo-merados de galáxias, ou seja, das estruturas de larga es
ala. A função de
orrelação de galáxias observada na presente épo
a 
ontém uma es
ala 
o-móvel preferida ∼ rs. Quando apli
amos uma transformada de Fourier àfunção de 
orrelação surgem ondulações no espe
tro de potên
ias das �utu-ações da densidade bari�ni
a. Por esta razão, a 
orrelação é 
onhe
ida 
omoos
ilações a
ústi
as bari�ni
as.A 
orrelação de um levantamento de galáxias é dada por,
ξ(s) =

〈

δρ

ρ
(x1)

δρ

ρ
(x2)

〉

, (3.23)
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aonde ρ é a densidade de matéria homogênea, δρ a �utuação na densidade dematéria e a média é feita sobre todos os pontos do 
éu tais que |x1−x2| ≤ s.A Figura 3.4 mostra a função de 
orrelação para 46.748 galáxias observadaspelo Sloan Digital Sky Survey (SDSS).Visto que levantamentos de galáxias são tri-dimensionais, as 
orrelaçõespodem ser vistas tanto na direção radial, r‖, (linha de visada) quanto na di-reção perpendi
ular à linha de visada, r⊥, das galáxias, as quais são afetadaspela expansão do universo da seguinte forma:
r‖(z) =

c

H(z)
∆ z, (3.24)

r⊥(z) = dA(z)∆θ. (3.25)As 
orrelações tridimensionais impoem ví
ulos sobre a seguinte 
ombinaçãodestas quantidades
DV = (

r⊥
∆θ

)2r‖ =
c∆ z

H(z)
d2

A(z) (3.26)de modo que DV (z) pode ser utilizado para impor restrições a parâmetros
osmológi
os. Em 2005, Eisenstein et al. [63℄ obtiveram o valor DV (0.35) =
1370 ± 64 Mp
. Uma versão adimensional e independente de H0 de DV é

A = DV (zBAO)
H0

√

Ωm,0

zBAO

=

√

Ωm,0H0

H(zBAO)1/3

[ 1

zBAO

∫ zBAO

0

dz

H(z)

]2/3

, (3.27)onde zBAO = 0.35 e tomamos Ωk,0 = 0. O parâmetro A tem valor observadode A = 0.469 ± 0.017 e tem sido usado extensivamente para impor ví
ulossobre modelos de energia es
ura.3.4 Análise Estatísti
aFrequentemente, estaremos interessados em quantidades X
obs
i (e.g., o mó-dulo de distân
ia, o parâmetro R e o parâmetro de BAO A) medidas numredshift zi (ou num bin de largura ∆zi). A evolução do universo é dada peloparâmetro de Hubble H (2.42), que por sua vez é 
ara
terizado por um 
erto
onjunto de parâmetros des
onhe
idos P

H(z|P) = H(z|H0, Ωr,0, Ωm,0, Ωk,0, w(z|w1, ..., wn)),os quais queremos determinar ((w1, ..., wn) são os parâmetros que 
ara
teri-zam um determinado modelo de energia es
ura). A 
omparação entre teoria
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al
ulando o valor teóri
o da quantidade X
teo
i (zi|P) paradeterminados valores dos parâmetros P e 
omparando 
om seu valor obser-vado X

obs
i . O melhor ajuste o
orre para os valores de P que mais aproximama quantidade X

teo
i da quantidade X

obs
i .3.4.1 Mínimos Quadrados e Regiões de Con�ançaSe temos N medidas de X

obs
i em redshifts zi 
om erros σi, a dis
repân
iaentre teoria e observação, é quanti�
ada pela função

χ2(P) =

N
∑

i=1

[Xobs(zi) − X
teo
i (zi|P)]2

σ2
i

. (3.28)Valores de χ2
min/(N − n) ≃ 1 indi
am um bom ajuste. O melhor ajusteo
orre para os valores P

∗ dos parâmetros que minimizam (3.28) ou, equiva-lentemente, que maximizam a probabilidade
P ∝ exp

[

− 1

2
χ2(P)

]

. (3.29)As regiões de 
on�ança em 1, 2 e 3σ 
orrespondem, respe
tivamente, à 68.3%,
95.4% e 99.73% da área sob a 
urva de probabilidade.3.4.2 Marginalização de ParâmetrosFrequentemente, quando estamos investigando um determinado modelo,estamos mais interessados em determinados parâmetros (aqueles que dizemrespeito ao modelo em si) do que em outros. Por exemplo, quando estuda-mos modelos de energia es
ura, estamos mais interessados em obter limitespara os parâmetros livres destes modelos, uma vez que estes nos forne
eminformações sobre a a
eleração do universo, do que em en
ontrar vín
ulossobre o parâmetro de Hubble H0 que não nos diz nada a respeito da presentefase de a
eleração. Uma forma de se eliminar este parâmetro indesejável ee
onomizar tempo é realizando uma marginalização sobre ele. O pro
esso demarginalização é muito simples e 
onsiste em integrarmos a probabilidade(3.29) sobre todos os valores possíveis do parâmetro que queremos eliminar.Por exemplo, se P = (a1, ..., a6, a7..., an) e a6 e a7 são os parâmetros quenão são relevantes em nossa analise, em vez de (3.28), a função que devemosminimizar é

χ̃2(P′) = −2 ln
[

∫

d a6

∫

d a7 e−
1

2
χ2(P′,a6,a7)

]

. (3.30)
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Figura 3.5: Restrições nos planos Ωm,0 −ΩΛ,0 (esquerda) e Ωm,0 −w (direita)originadas da análise 
ombinada dos dados de SNs Ia [65℄, RCF R [69℄ eBAO A [63℄. Figura retiradas de [65℄.Por �m, os erros em 1, 2 e 3σ para 
ada parâmetro a1, a2,...,an separada-mente, 
orrespondem a 68.3%, 95.4% e 99.73% da área sob as 
urvas deprobabilidade P1, P2,...,Pn,
P1 =

∫

d a2

∫

d a3 · · ·
∫

d an P (a1, a2, ..., an)

P2 =
∫

d a1

∫

d a3 · · ·
∫

d an P (a1, a2, ..., an)... ...
Pn =

∫

d a1

∫

d a2 · · ·
∫

d an−1 P (a1, ..., an−1, an),

(3.31)
respe
tivamente.3.5 Complementaridade dos DadosA 
ompletamentaridade das distân
ias de SNs Ia, do parâmetro R daRCF e do parâmetro de BAO A é mostrada na Figura 3.5. As regiões de
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on�ança em 1, 2 e 3σ para SNs Ia, RCF, e BAO, são representadas em tonsde azul, laranja e verde, respe
tivamente. Estes 
ontornos são obtidos daminimização da função χ2 para 
ada um destes dados individualmente, i.e.,
χ2

SN =

557
∑

i=1

[µobs(zi) − µteo
i (zi|P)]2

σ2
i

; (3.32)
χ2

RCF =
[1.715 −R(zi|P)]2

0.0212
; (3.33)e

χ2
BAO =

[0.469 −A(zi|P)]2

0.0172
. (3.34)Os vín
ulos sobre os parâmetros 
osmológi
osΩm,0, Ωm,0 e w, provenientesde 
ada observação separadamente, apresenta uma região de superposição deforma que a 
ombinação destes dados 
onduz ao modelo de 
on
ordân
ia
ósmi
a, Ωm,0 ≈ 0.3 e ΩΛ,0 ≈ 0.7 e w ≈ −1. Na �gura da esquerda, Ωk,0 6= 0e w = −1 de modo que P= (Ωm,0, ΩΛ,0) (Ωr,0 = 8.4 × 10−5 e, pela 
ondiçãode normalização Ωk,0 = 1−Ωr,0−Ωm,0−ΩΛ,0). Na �gura da direita, Ωk,0 = 0e w = cte. (P= (Ωm,0, w)). Os dois planos foram obtidos marginalizandosobre H0 a função χ2

SN (úni
a que 
ontem o parâmetro H0). A região 
inzano 
entro da �gura indi
a os vín
ulos resultantes de uma análise 
onjunta,i.e.,
χ2

tot = χ2
SN + χ2

RCF + χ2
BAO. (3.35)Note que, diferentemente dos vín
ulos oriundos de 
ada observação indivi-dual, a 
ombinação dos dados reduz 
onsideravelmente os valores permitidospara Ωm,0, ΩΛ,0 e w (para uma revisão sobre análise estatísti
a de dados em
osmologia, veja [71℄).





Capítulo 4Modelos w(t)CDMA forma mais simples de investigar a dinâmi
a da energia es
ura é pa-rametrizando sua equação de estado diretamente 
omo função do tempo,ou, equivalentemente, de z. A prin
ípio, não há regras para se fazer isto equalquer parametrização de w pode ser 
onsiderada. Contudo, se levarmosem 
onta que os dois 
andidatos �si
amente mais bem motivados à energiaes
ura são a 
onstante 
osmológi
a e quinta-essên
ia, é razoável que parame-trizações da energia es
ura in
luam estes dois 
asos 
omo 
asos parti
ulares,o que reduz a variedade de formas que w pode ter.Uma das formas mais utilizadas 
onsiste em es
rever w 
omo uma sériede potên
ias,
w(z) =

∑

n=0

wn [x(z)]n, (4.1)onde wn são 
onstantes a serem �xadas pelas observações e x(z) é uma funçãode z. Comumente es
olhe-se x(z) de forma que
x(0) = 0 e dx

dz

∣

∣

0
= 1 (4.2)o que impli
a que as 
onstantes wn são dadas por

wn =
dnw

dzn

∣

∣

∣

0
. (4.3)Dependendo dos valores dos wn's, podemos ter uma equação de estado 
ons-tante (w0 6= 0, wn = 0, n ≥ 1), quinta-essên
ia (−1 ≤ w(z) ≤ 1) e energiafantasma (w(z) ≤ −1). É 
omum trun
ar a expansão de w(z) no primeirotermo, i.e.,

w(z) = w0 + w′
0 x(z) (4.4)visto que tal aproximação 
ontém o número mínimo de parâmetros ne
es-sários para investigarmos a dependên
ia temporal da energia es
ura. Além41



42 4.1. Parametrização Lineardisso, há ainda dois outros bons motivos para 
onsiderarmos apenas apro-ximações de primeira ordem. O primeiro deles é que, uma vez que asobservações disponíveis até o momento são inteiramente 
ompatíveis 
om
w = −1 (ρee = cte.), nós devemos esperar uma evolução muito suave daenergia es
ura, o que nos faz supor que uma aproximação de primeira ordempara w deve fun
ionar bem num grande intervalo de z. O segundo motivoé que apesar da quantidade e qualidade das observações 
osmológi
as atuaisessas observações ainda não são nem numerosas nem pre
isas o su�
ientepara impor vín
ulos muito fortes a modelos de energia es
ura envolvendomais que dois parâmetros. Portanto, modelos de energia es
ura envolvendomais que dois parâmetros devem ser su�
ientemente bem motivados.Neste 
apítulo, apresentaremos algumas parametrizações da energia es-
ura. Enfatizaremos prin
ipalmente três parametrizações de primeira ordem:a linear, a CPL e a logarítmi
a. O prin
ipal motivo para isto é que pre
isamospreparar o terreno para os próximos 
apítulos uma vez que as 
ontribuiçõesoriginais desta tese são parametrizações de primeira ordem. Além das trêsparametrizações 
itadas, trataremos ainda (embora de um modo mais sumá-rio) de outras três, as quais não são baseadas em expansões em série.
4.1 Parametrização LinearSe a energia es
ura tem sua origem num 
ampo es
alar dinâmi
o, 
an�ni
o(quinta-essên
ia) ou não (energia fantasma), então a expansão de primeiraordem [72, 73℄

w(z) = w0 + w′
0z (4.5)é uma boa aproximação de w para baixos valores de z. O 
aso parti
ular

w = w0 = cte. é obtido se w′
0 = 0. Visto que uma 
onstante 
osmológi
a(w = −1) está em bom a
ordo 
om as observações 
osmológi
as disponíveis,podemos supor que w é uma função muito suave de z, de modo que (4.5)deve ser uma boa aproximação num intervalo razoável de redshifts. Contudo,a questão que surge é: até que valor de z podemos apli
ar (4.5) 
om algumasegurança. Esta questão pode ser respondida se levarmos em 
onta que a
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ura deve ser subdominante no passado, ou seja1.,
ρee(z) ≤ ρm(z), z ≥ zig (4.6)onde zig é o redshift para o qual o
orre a igualdade entre as densidades dematéria e de energia es
ura.A densidade de energia es
ura é obtida substituindo (4.5) em (2.37)

ρee(z) = ρee,0(1 + z)3(1+w0−w′

0
)e3w′

0
z (4.7)de forma que a 
ondição de subdominân
ia (4.6) se re�ete na desigualdade

w′
0 ≤ w′max

0 (z), z ≥ zig (4.8)onde
w′max

0 (z) =
1

3

ln
(

Ωm,0

1−Ωm,0−Ωr,0

)

− 3w0 ln(1 + z)

z − ln(1 + z)
. (4.9)Para z ≫ 1, w′max

0 (z) → 0 de modo que observações a altos redshifts 
omoas de RCF devem 
onduzir ao limite superior w′
0 ≤ 0.A �gura 4.1 mostra o espaço paramétri
o w0 − w′

0 para as 
ombinaçõesSN Ia + BAO (esquerda) e SN Ia + BAO + RCF (direita) em 1σ e 2σ. Osdados de SN Ia são da 
ompilação Union 2 (U2) do SCP, a qual 
ontém 557medidas do módulo de distân
ia no intervalo 0.015 ≤ z ≤ 1.4 e 
onstituia maior amostra de SNs Ia disponível atualmente. O plano w0 − w′
0 foiobtido marginalizando sobre o parâmetro Ωm,0. Para a 
ombinação SN Ia +BAO, o melhor ajuste o
orre para Ωm,0 = 0.27, w0 = −1.02 e w′

0 = 0.08,sendo estes parâmetros limitados em 2σ aos intervalos 0.24 ≤ Ωm,0 ≤ 0.31,
−1.26 ≤ w0 ≤ −0.76 e −1.5 ≤ w′

0 ≤ 1.19, respe
tivamente. Embora hajauma grande região do espaço paramétri
o para o qual w′
0 6= 0, o modelo maisfavore
ido pelas observações pare
e ser o ΛCDM (w0, w′

0, Ωm,0)∼ (1, 0, 0.27).A transição da fase desa
elerada para a fase a
elerada o
orre em zt ≈ 0.73 e aigualdade entre energia es
ura e matéria em zig ≈ 0.39. Para 
ombinação SNIa + BAO + RCF, os valores que melhor ajustam os dados são Ωm,0 = 0.27,
w0 = −1 e w′

0 = 0. O plano da direita nos dá uma amostra do quão arti�
iaspodem ser os vín
ulos sobre w′
0. Uma vez que o teste RCF R envolve umredshift muito alto, z ≃ 1100, o espaço paramétri
o é 
ortado em w′

0 ≈ 0 dea
ordo 
om (4.8).1Na verdade, (4.6) deve ser satisfeita em qualquer modelo para z ≫ 1, visto que umaenergia es
ura que domina o 
onteúdo energéti
o do universo muito 
edo é problemáti
apara a formação de estruturas em larga es
ala. Modelos de energia es
ura que dominamsobre a matéria em tempos remotos são, em alguns 
asos, estudados. Contudo, eles devemser 
onsiderados apenas do ponto de vista a
adêmi
o, visto que se esta possibilidade fossereal o universo que observamos não existiria. Nós afrouxamos a 
ondição de subdominân
iapropositadamente pois não podemos esperar que uma aproximação simples 
omo (4.5) sejaválida a z ≫ 1, de modo que (4.6) pode se manifestar bem antes do esperado.



44 4.2. Parametrização CPL

-1.4 -1.3 -1.2 -1.1 -1.0 -0.9 -0.8 -0.7 -0.6
-3

-2

-1

0

1

2

 

 
w

' 0

w
0

-1.4 -1.2 -1.0 -0.8 -0.6
-1.5

-1.0

-0.5

0.0

 

 

w
' 0

w
0Figura 4.1: Regiões de 
on�ança (68.3% e 95.4%) no plano w0−w′

0. Esquerda:vín
ulos observa
ionais obtidos da 
ombinação dos dados de SNs Ia 
oma medida do parâmetro de BAO. Direita: vín
ulos observa
ionais obtidosda 
ombinação SN Ia + BAO + RCF. O vín
ulo físi
o (4.6) se manisfestafortemente sobre o parâmetro w′
0.4.2 Parametrização CPLComo visto na seção anterior, uma expansão de primeira ordem 
onven-
ional para w(z) nos permite investigar a dinâmi
a da energia es
ura apenasnum intervalo restrito de redshifts. Uma vez que a densidade de energia (4.7)torna-se a 
omponente dominante para z ≫ 1 se w′

0 > 0, a 
ondição de sub-dominân
ia ρee < ρm,0, a qual deve ser obede
ida em altos redshifts para queas estruturas possam de se formar, 
onduz a vín
ulos extremamente fortes,embora arti�
iais, sobre o parâmetro w′
0. Este 
omportamento problemá-ti
o nos força a des
artar o uso do parâmetro R da RCF, o qual é um dosmais pre
isos e importantes testes 
osmológi
os, ao empregarmos (4.5) parainvestigar uma possível evolução temporal da equação de estado da energiaes
ura, uma vez que R nos forne
e informação de 
omo o universo era em

z ≃ 1100, ou seja, muito além do redshift (z ∼ 1) no qual esperamos que(4.5) possa ser apli
ada 
om alguma segurança.



4. Modelos w(t)CDM 45Para estender o regime de apli
abilidade de w(z) para valores de z > 1,Chevalier e Polarrski [74℄ e Linder [75℄ propuseram a seguinte parametrizaçãoda equação de estado:
w(z) = w0 + w′

0

z

1 + z
(4.10)a qual será denominada de agora em diante de parametrização CPL. Estaparametrização é bem 
omportada para altos redshifts (w(z → ∞) → w0 +

w′
0) e se reduz a (4.5) para baixos valores de z, regime no qual sabemos que(4.5) é uma boa des
rição para w(z) independentemente de sua forma real. O
omportamento limitado de (4.10) para z ≫ 1 nos permite empregá-la até oredshift do último espalhamento z = 1100 e, portanto, utilizar as informaçõesda RCF para impor vín
ulos aos parâmetros da equação de estado.Para (4.10) a densidade de energia es
ura evolui 
omo

ρee(z) = ρee,0(1 + z)3(1+w0+w′

0
) exp

(

− 3w′
0

z

1 + z

) (4.11)de forma que a 
ondição de subdominân
ia (4.6) resulta em
w′

0 ≤ w′max
0 (z), z ≫ 1 (4.12)onde

w′max
0 (z) =

1

3

ln
(

Ωm,0

1−Ωm,0−Ωr,0

)

− 3w0 ln(1 + z)

ln(1 + z) − z/(1 + z)
. (4.13)Fazendo Ωm,0 = 0.3, temos que em z = 1100, w′max

0 = −0.047 − 1.664w0, deforma que w′
0 deve sempre estar abaixo desta reta no espaço paramétri
o sesupusermos que (4.10) é apli
ável até a superfí
ie de último espalhamento.A Figura 4.2 mostra as restrições nos espaços paramétri
os w0 − w′

0 em
1σ e 2σ obtidas a partir da 
ombinação SNe Ia (U2) + A (esquerda) eU2 + A + R (direita). Como no 
aso anterior, marginalizamos sobre oparâmetro Ωm,0. Para 
ombinação U2 + A, o melhor ajuste o
orre para
Ωm,0 = 0.27, w0 = −1.01 e w′

0 = 0.04, sendo estes parâmetros limitadosem 2σ aos intervalos 0.24 ≤ Ωm,0 ≤ 0.31, −1.3 ≤ w0 ≤ −0.69 e −2.41 ≤
w′

0 ≤ 1.83, respe
tivamente. Novamente, o modelo mais favore
ido pelasobservações pare
e ser o ΛCDM, embora exista uma grande parte do espaçoparamétri
o para qual w′
0 6= 0. A transição da fase desa
elerada para a fasea
elerada o
orre em zt ≈ 0.75 e a igualdade entre energia es
ura e matériaem zig ≈ 0.39.Visto que uma das prin
ipais motivações da parametrização (4.10) é 
or-rigir o 
omportamento problemáti
o de (4.5) a altos redshifts, é importanteveri�
ar a apli
abilidade de (4.10) a redshifts tão altos quanto o da superfí
iede último espalhamento zdec = 1100. Para isto, nós adi
ionamos o parâmetro
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Figura 4.2: Vín
ulos observa
ionais no espaço de fase da parametrizaçãoCPL. usando os dados do U2 e o parâmetro de BAO. Esquerda: regiões de
on�ança (68.3% e 95.4%) para 
ombinação U2 + BAO. Direita: regiões de
on�ança (68.3% e 95.4%) para 
ombinação U2 + BAO + RCF. A parteha
hurada indi
a a região do espaço de fase para a qual a energia es
uradomina sobre a matéria em tempos remotos.
R da RCF aos testes de SNs Ia e BAO (�gura 4.2 direita). Para esta 
om-binação espe
í�
a dos dados, obtivemos Ωm,0 = 0.27+0.02

−0.03, w0 = −1.05+0.29
−0.24e w′

0 = 0.35+0.97
−1.79. A região ha
hurada 
orresponde à porção do espaço pa-ramétri
o para a qual a 
omponente es
ura domina o 
onteúdo energéti
odo universo em tempos remotos e é limitada pela 
urva de (4.13) tomando

Ωm,0 = 0.24 (limite inferior em 2σ) e z = 1100 (redshift até o qual supomosque (4.10) é válida). Note que, em 95% de 
on�ança, o espaço paramétri
ointeiro �
a abaixo do limite imposto por (4.12), de forma que w′
0 não �sente�este vín
ulo físi
o. No melhor ajuste dos dados, en
ontramos que a transiçãoda fase desa
elerada para a fase a
elerada o
orre em zt = 0.69 e a igualdadeentre as densidades de matéria e energia es
ura em zig = 0.39.



4. Modelos w(t)CDM 474.3 Parametrização Logarítmi
aOutro modelo dinâmi
o importante, proposto por Efstathiou em [76℄, édado por
w(z) = w0 − w′

0 ln(1 + z). (4.14)Efstathiou notou que para alguns poten
iais asso
iados a 
ampos es
alaresdinâmi
os, w(z) é bem aproximado pela parametrização (4.14) em z ≤ 4.Tal 
omo (4.10), esta parametrização re
upera (4.5) para z ≪ 1.Para (4.14), a densidade de energia es
ura evolui 
omo
ρee(z) = ρee,0(1 + z)3[1+w0−0.5w′

0
ln(1+z)]. (4.15)Embora a prin
ipal motivação de (4.14) seja sua 
apa
idade de ajustar umagrande variedade de 
ampos es
alares dinâmi
os para z ≤ 4, vín
ulos ob-serva
ionais sobre os parâmetros (Ωm,0, w0, w

′
0) envolvendo RCF foram ori-ginalmente estudados na Ref. [76℄. Em tal regime, (4.15) deve satisfazer a
ondição de subdominân
ia (4.6), a qual se re�ete no vín
ulo físi
o

w′
0 ≥ w′min

0 (z), z ≫ 1 (4.16)onde
w′min

0 (z) = −2

3

ln
(

Ωm,0

1−Ωm,0−Ωr,0

)

− 3w0 ln(1 + z)

ln2(1 + z)
. (4.17)Fazendo Ωm,0 = 0.3, temos que em z = 1100, w′min

0 ≈ −0.01+0.29w0, ou seja,
w′

0 deve sempre estar a
ima desta 
urva no plano w0 −w′
0 se supusermos que(4.14) é apli
ável até z = 1100. Considerando que w0 tipi
amente en
ontra-se no intervalo −1.5 ≤ w0 ≤ −0.6, temos que −0.46 < w′min

0 < −0.14, deforma que a região permitida para w′
0 no plano w0−w′

0 torna-se bem restritapara w′
0 < 0.A Figura 4.3 mostra os vín
ulos observa
ionais sobre os parâmetros w0 e

w′
0 obtidos das 
ombinações U2 + BAO (esquerda) e U2 + BAO + RCF (di-reita). Para 
ombinação U2 + BAO o melhor ajuste o
orre para Ωm,0 = 0.27,

w0 = −1.02 e w′
0 = −0.09. Como antes, o plano w0 − w′

0 é obtido apósmarginalizarmos sobre Ωm,0. Em 95.4% de 
on�ança obtemos que 0.24 ≤
Ωm,0 ≤ 0.31, −1.28 ≤ w0 ≤ −0.72 e −1.49 ≤ w′

0 ≤ 1.92. Como podemosver, uma 
onstante 
osmológi
a (w0 ≈ −1 e w′
0 ≈ 0) é novamente favore-
ida. Os resultados da apli
ação de (4.14) a altos redshifts são mostradosna �gura da direita onde in
luímos em nossa análise os o parâmetro R daRCF além dos dados do U2 e do parâmetro A de BAO. O melhor ajusteo
orre para Ωm,0 = 0.27, w0 = −1.05 e w′

0 = −0.29. Em 2σ obtemos que
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Figura 4.3: Regiões de 
on�ança (68.3% e 95.4%) no plano w0−w′
0. Esquerda:vín
ulos observa
ionais obtidos para 
ombinação U2+BAO. Direita: vín
ulosobserva
ionais obtidos para 
ombinação U2+BAO+RCF.

0.24 ≤ Ωm,0 ≤ 0.3, −1.2 ≤ w0 ≤ −0.81 e −0.43 ≤ w′
0 ≤ 1.04. Como po-demos ver a parametrização (4.14) é muito sensível ao vín
ulo físi
o (4.6)estando seu espaço de fase limitado pela 
ondição (4.16). Note que existeuma pequena região do espaço de fase para a qual a 
ondição de subdomi-nân
ia é violada. Esse efeito pode ser atribuído à falta de sensibilidade dosdados para dete
tarem pequenas �utuações em torno da densidade limiar desubdominân
ia.4.4 Outros Modelos w(t)CDMAlém dos modelos estudados até aqui, há ainda uma enorme variedadede outros modelos 
on
orrentes. Embora a forma 
om que a equação deestado da energia es
ura é parametrizada pareça 
ompletamente arbitrária,é interessante notar que em sua grande maioria essas parametrizações têmalguma motivação físi
a e algum apelo estéti
o. Uma lista in
ompleta demodelos paramétri
os en
ontrados na literatura é dada na Tabela 4.1.
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w Referên
ia
w0

1+z
[77℄

w0

1+z
exp z

1+z
[77℄

w0 + w′
0

z
(1+z)2

[78℄
w0

[1+b ln(1+z)]2
[79℄

w0 + w′
0(1 − ab) [80℄

wf +
∆ w a

1/τ
t

a
1/τ
t +a1/τ

[80℄
wf wi

al+al
t

wial+wfal
t

[81℄
wr

w0al+al
t

al+al
t

[82℄Tabela 4.1: Algumas outras parametrizações interessantes estudadas na lite-ratura.No que se segue faremos uma breve dis
ussão da segunda parametrizaçãoda Ref. [77℄, da parametrização da Ref. [79℄ e da parametrização da Ref. [81℄.Nós a
reditamos que estas três parametrizações junto 
om as apresentadasanteriormente, 
apturam, se não toda, uma boa parte da essên
ia da maioriados modelos disponíveis atualmente, de forma que os ensinamentos tiradosdelas podem se apli
ar a muitos outros modelos.4.4.1 Parametrização de Gong-ZhangDois modelos dinâmi
os de energia es
ura des
ritos por um úni
o parâme-tro foram dados por Gong e Zhang em [77℄. Aqui, nos restringiremos apenasà dis
ussão daquele �si
amente mais bem motivado:
w(z) =

w0

1 + z
exp

( z

1 + z

)

. (4.18)



50 4.4. Outros Modelos w(t)CDMPara w(z) dado por (4.18), a densidade de energia es
ura evolui de a
ordo
om
ρee(z) = ρee,0(1 + z)3 exp

[

3w0(e
z/1+z − 1)

]

. (4.19)Em tempos remotos, z ≫ 1, w(z) → 0 e ρee(z) ≈ ρee,0e
3w0(e−1)(1 + z)3. Nofuturo distante, z → −1, w(z) → 0 e ρee(z) ≈ ρee,0e

−3w0(1+ z)3. Uma 
ara
-terísti
a extremamente atraente deste modelo é que, no passado, a energiaes
ura evolui 
omo matéria, de forma que este modelo pode ser tratado tanto
omo um modelo de energia es
ura quanto 
omo um modelo de uni�
açãode matéria e energia es
uras. Este 
omportamento garante, pelo menos aprin
ípio, a empregabilidade de (4.18) ao longo de toda a história do uni-verso. Uma aspe
to interessante deste modelo é que, ao adotá-lo, estamosautomati
amente ex
luindo a possibilidade de a a
eleração do universo ser
ausada por uma 
onstante 
osmológi
a, uma vez que (4.18) não possui tallimite e, portanto, não pode ter a densidade de energia do vá
uo 
omo 
asoparti
ular. No entanto, é importante notar que (4.18) é uma função limitadae, portanto, pode ter sua origem num 
ampo es
alar dinâmi
o o que amenizao fato de a 
onstante 
osmológi
a ter sido des
artada a priori.A Figura 4.4 mostra as restrições no espaço paramétri
o w0 − Ωm,0 em
1σ e 2σ para a 
ombinação U2+A (esquerda) e U2 + A + R (direita). Omelhor ajuste o
orre, respe
tivamente, para (Ωm,0, w0) = (0.27,−1.03) e
(Ωm,0, w0) = (0.27,−1.02). A
hamos que em 95.4% os parâmetros Ωm,0e w0 en
ontram-se, respe
tivamente, nos intervalos 0.24 ≤ Ωm,0 ≤ 0.31 e
−1.17 ≤ w0 ≤ −0.91 (SN+BAO) e 0.24 ≤ Ωm,0 ≤ 0.3 e −1.13 ≤ w0 ≤ −0.92(SN+BAO+RCF).4.4.2 Parametrização de Wetteri
hWetteri
h [79℄ prop�s o seguinte modelo para w(z),

w(z) =
w0

[1 + b ln(1 + z)]2
. (4.20)Neste modelo, a dependên
ia temporal está 
odi�
ada no parâmetro b, oqual está rela
ionado à quantidade de energia es
ura presente no universoem tempos remotos (Ωee,∞) por

b = −3w0

(

ln
1 − Ωee,∞

Ωee,∞
+ ln

Ωee,0

1 − Ωee,0

)−1

. (4.21)A densidade de energia é pode ser es
rita 
omo
ρee(z) = ρee,0(1 + z)3+3w0/[1+b ln(1+z)]. (4.22)
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Figura 4.4: Parametrização de Gong-Zhang. Esquerda: regiões de 
on�ança(68.3% e 95.4%) no plano w0 − Ωm,0 para 
ombinação U2+BAO. Direita:regiões de 
on�ança (68.3% e 95.4%) no plano w0 − Ωm,0 para 
ombinaçãoU2+BAO+RCF.Neste 
aso, a 
ondição de subdominân
ia (4.6) 
onduz a dois vín
ulos físi
os:
b > − 1

ln(1 + z)
se z ≫ 1 e (4.23)

b ≤ − 1

ln(1 + z)
+ 3

w0

ln[Ωm,0/(1 − Ωm,0)]
se z ≫ 1. (4.24)A Figura 4.5 mostra as restrições no espaço paramétri
o w0 − w′

0 em 1σ e
2σ para a 
ombinação U2+A (esquerda) e U2 + A + R (direita). O melhorajuste o
orre, respe
tivamente, para (Ωm,0, w0, w′

0) = (0.27,−1.01, 0.02) e
(Ωm,0, w0, w′

0) = (0.28,−0.98,−0.27). Em 95.4%, os parâmetros Ωm,0, w0 e
w′

0 en
ontram-se, respe
tivamente, nos intervalos
0.24 ≤ Ωm,0 ≤ 0.31, −1.32 ≤ w0 ≤ −0.79, −0.65 ≤ w′

0 ≤ 0.93,para a 
ombinação SNe Ia + BAO e
0.24 ≤ Ωm,0 ≤ 0.31, −1.31 ≤ w0 ≤ −0.85, −0.2 ≤ w′

0 ≤ 0.71,
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Figura 4.5: Parametrização de Wetteri
h. Esquerda: regiões de 
on�ança(68.3% e 95.4%) no plano w0 − Ωm,0 para 
ombinação U2+BAO. Direita:regiões de 
on�ança (68.3% e 95.4%) no plano w0 − Ωm,0 para 
ombinaçãoU2+BAO+RCF.para a análise envolvendo SNe Ia + BAO +RCF. A região ha
hurada denotaa região delimitada pelo vín
ulo físi
o (4.23)2. Um aspe
to importante quedevemos ressaltar é que, 
omparativamente aos modelos estudados anterior-mente, a parametrização (4.20) é menos sensível ao vín
ulo (4.6).4.4.3 Parametrização de Hannestad-MörtsellEm [81℄ Hannestad e Mörtsell propuseram o seguinte modelo envolvendoquatro parâmetros livres,
w(a) = wfwi

al + al
t

wial + wfa
l
t

, (4.25)2O vín
ulo físi
o (4.24) é 
ompletamente satisfeito por (4.20).
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Figura 4.6: Parametrização de Hannestad-Mörtsell. w(a) para diferentesvalores de l. A transição é tanto mais lenta quanto menor for o valor de l.onde a é o fator de es
ala normalizado (a0 = 1), wf e wi des
revem o 
om-portamento assintóti
o de w,
w(z) →

{

wi quando a → 0
wf quando a → ∞.

(4.26)
at é o valor do fator de es
ala na transição de wi para wf e l 
ontrola alargura da transição. Uma 
onstante 
osmológi
a é obtida para l = 0 e
wf = −wi/(1 + wi). A prin
ipal motivação dos autores ao propor esta pa-rametrização foi que, diferentemente da maioria dos modelos apresentadosaté aqui, os quais partem do pressuposto que a energia es
ura varia muitosuavemente, ela é 
apaz de forne
er modelos de energia es
ura 
om transi-ções muito rápidas. Note ainda que esta parametrização é limitada ao londode toda história do universo podendo, portanto, ter sua origem num 
ampoes
alar dinâmi
o. A Figura 4.6 mostra a evolução de w 
omo função do fatorde es
ala para alguns valores de l. Note que quanto maior o valor de l maisrápido o
orre a transição de wi para wf .



54 4.4. Outros Modelos w(t)CDMPara (4.25) a densidade de energia é dada por
ρee(z) = ρee,0(1 + z)3(1+wi)

( wi + wfa
p
t

wiap + wfa
p
t

)3
wf−wi

p
. (4.27)A análise observa
ional deste modelo foi feita utilizando dados de SNe Ia,RCF e ELE. Os valores que melhor ajustam estes dados são: Ωm,0 = 0.38,

wi = −0.4, wf = −1.8, at = 0.5 e l = 3.41. Embora este modelo tenha 
ara
-terísti
as interessantes que não estão presentes na maioria das parametriza-ções que foram apresentadas anteriormente, seu prin
ipal defeito é o númeroex
essivo de parâmetros, o que torna o espaço paramétri
o 
ompletamentedegenerado, sendo muito difí
il impor vín
ulos 
om alguma signi�
ân
ia so-bre os parâmetros livres do modelo.



Capítulo 5Parametrização GeneralizadaA equação de estado da energia es
ura, w(z) ≡ p/ρ, tornou-se uma dasquantidades físi
as mais investigadas da 
osmologia atualmente. A razãodisto é que, se por algum prin
ípio fundamental ou resultado observa
ional wfor 
onstante e exatamente igual a −1, então há uma grande probabilidade deque a energia es
ura tenha sua origem na densidade de energia do vá
uo. Poroutro lado, se um valor w(z) 6= −1 for en
ontrado 
om alguma signi�
ân
iaestatísti
a, então é possível não apenas ex
luir uma 
onstante 
osmológi
a Λmas também atribuir a a
eleração 
ósmi
a a um 
ampo es
alar dinâmi
o φ.No Capítulo anterior, foram apresentadas algumas parametrizações espe-
í�
as de w(z). Se nos limitarmos apenas à dis
ussão de expansões de pri-meira ordem, as quais permitem uma 
omparação mais direta do seu espaçoparamétri
o 
om os dados observa
ionais, podemos observar que a forma doespaço de fase w0−w′
0 depende essen
ialmente da função x(z) es
olhida paraexpandir w(z). Isto signi�
a que as informações obtidas sobre a dinâmi
a daenergia es
ura, parti
ularmente os vín
ulos observa
ionais sobre os parâme-tros que 
odi�
am a dependên
ia temporal da equação de estado, dependemfundamentalmente do modelo em 
onsideração.Em prin
ípio, para veri�
ar a validade de um modelo ou de uma teoria,é interessante, por diversos motivos, inserí-lo em um quadro mais geral. Istonão apenas traz à tona novas soluções, 
omo também pode forne
er um testede 
onsistên
ia mais pre
iso para o modelo original. Neste Capítulo, nós
onsideraremos uma nova parametrização para equação de estado da ener-gia es
ura, a qual é 
ara
terizada pela 
onstante adimensional β. Nos limites

β → (-1, 0, +1), esta nova equação de estado re
ai nas parametrizações linear(Eq. (4.5)), logarítmi
a (Eq. (4.10)) e CPL (Eq. (4.14)), respe
tivamente,enquanto que ∀ β 6= (−1, 0, +1) ela admite um domínio muito maior de so-luções. Dentre estas soluções, muitos dos diferentes modelos 
osmológi
osque vêm sendo propostos para expli
ar a energia es
ura, assim 
omo novos55



56 5.1 Parametrizaçãomodelos, podem ser in
orporados na forma fun
ional proposta aqui. Tal �exi-bilidade e generalidade são importantes não apenas por aumentar o númerode possibilidades a serem testadas mas também porque, em prin
ípio, elapode reduzir a possibilidade de resultados errados que uma parametrizaçãoin
orreta pode produzir.5.1 ParametrizaçãoAqui, nós propomos a seguinte forma para equação de estado da energiaes
ura [83℄
w(a) = w0 − w′

0

aβ − 1

β

= w0 − w′
0

(1 + z)−β − 1

β
. (5.1)É fá
il mostrar que para β = −1, 0 e 1 esta parametrização re
ai, respe
ti-vamente, nas parametrizações linear, logarítmi
a e CPL, i.e.,

w(z) =























w0 + w′
0z se β = −1 (4.5) P1;

w0 + w′
0 ln(1 + z) se β → 0 (4.14) P2;

w0 + w′
0z/(1 + z) se β = 1 (4.10) P3,onde usamos a igualdade ln x = limξ→0(x

ξ − 1)/ξ para obter o limite para(4.14). Como podemos ver, a introdução do parâmetro β é equivalente ainserir as parametrizações (4.5), (4.10) e (4.14) em uma 
lasse mais geral queadmite um intervalo muito maior de soluções 
osmológi
as.Para a parametrização (5.1) a densidade de energia é dada por
ρee(a) = ρee,0 a−3(1+w0+w′

0
/β) exp

[3w′
0

β

(aβ − 1

β

)

]

. (5.2)Podemos veri�
ar que (5.2) é 
onsistente 
om os 
asos parti
ulares men
io-nados a
ima, i.e.,
ρee(a) =























ρee,0 a−3(1+w0−w′

0
) exp

[

3w′
0(

1
a
− 1)

] se β = −1 (4.7);

ρee,0 a−3[1+w0−(w′

0
/2) ln a] se β → 0 (4.15);

ρee,0 a−3(1+w0+w′

0
) exp

[

3w′
0(a − 1)

] se β = 1 (4.11).
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zFigura 5.1: a) Razão ρee/ρm 
omo função de z para w0 = −1.0, w′

0 = 0.2e ρ0
β/ρ0

m ≃ 2.33. O valor de β é exibido abaixo da 
urva 
orrespondente.Note que a 
lasse de modelos 
om β < 0 apresenta um 
omportamentoindesejável em altos-z, de a
ordo 
om Eq. (5.2). b) O mesmo que na Figura1a para w′
0 = −0.2. Neste 
aso, a 
ontribuição da energia es
ura para valoresnegativos de β torna-se desprezível para z > 4.A apli
ação da 
ondição de subdominân
ia (4.6) à (5.2) é 
ompli
ada peloparâmetro adi
ional β. No entanto, olhando diretamente para (5.2) algumasrelações interessantes entre os parâmetros w0, w′

0 e β podem ser obtidas:1. β > 0: Em tempos remotos (z ≫ 1), a energia es
ura é a 
omponentesubdominante se w0 + w′
0/β ≤ 0 para qualquer valor de w′

0.2. β < 0 e w′
0 > 0: A energia es
ura sempre domina sobre as outras
omponentes para z ≫ 1.3. β < 0 e w′

0 < 0: A densidade de energia es
ura vai a zero para z ≫ 1.Para visualizar melhor os 
asos dis
utidos a
ima, nós mostramos nas Fi-guras 5.1a e 5.1b a razão ρee/ρm 
omo função de z para alguns valores de β,
w0 = −1 e ρee,0/ρm,0 ≃ 2.33. Dois valores simétri
os de w′

0 são 
onsiderados,0.2 (Fig. 1a) and -0.2 (Fig. 1b) e o 
orrespondente valor de β é exibidodiretamente abaixo da 
urva. Nós observamos que, para estas 
ombinaçõesparti
ulares de w0 e w′
0, quase o intervalo inteiro de soluções β ≥ 0 (o qualin
lui (4.14) e (4.10)) é bem 
omportado. Como esperado, para w′

0 = 0.2(w′
0 > 0 em geral) a 
lasse β < 0 apresenta um 
omportamento indesejável



58 5.1 Parametrizaçãodevido ao termo exponen
ial na Eq. (5.2) 1 .Além dos 
asos men
ionados a
ima, é ainda importante notar que (5.1)é �exível o su�
iente para in
orporar outros 
enários de energia es
ura. Porexemplo, modelos bem aproximados por (4.10) 
om w′
0 = const.(1+w0), tais
omo o poten
ial linear

V (φ) = V0 + (φ − φ0)V
′
0 (5.3)estudado em [84, 85℄ e o modelo miragem de Λ da Ref. [86℄, 
laramentedevem ser bem aproximados por (5.1), visto que (4.10) é um 
aso parti
ularde (5.1). O mesmo se apli
a aos modelos bem aproximados por (4.14). Alémdestas generalizações óbvias, (5.1) pode in
orporar a dinâmi
a do Pseudo-Nambu-Goldstone Bóson (PNGB) [87℄, 
ujo poten
ial

V (φ) ∝ 1 + cos (φ/f) (5.4)pode ser des
rito por uma equação de estado do tipo
w(a) = −1 + (1 + w0)a

F , (5.5)onde F está inversamente rela
ionado à es
ala de simetria f [88℄. A equaçãode estado (5.5) pode ser en
orporada em (5.1) rede�nindo w′
0 = −β(1 + w0).A 
lasse de modelos estudada na Ref. [89℄, 
uja equação de estado é dadapor

w(a) = −1 + λa2α, (5.6)também pode ser identi�
ada a (5.1) rede�nindo λ = w′
0/β e impondo ovín
ulo w0 − w′

0/β = −1 (veja as Refs. [88, 80℄ para uma análise 
ompletade vários modelos dis
utidos aqui e outros que podem poten
ialmente serdes
ritos ou aproximados por(5.1))2.1Note que, embora bem 
omportado no passado, (4.10) diverge exponen
ialmente nofuturo quando z → −1 para w′

0
> 0. Em geral, para β > 0 e w′

0
< 0, ρee,0 → 0 quando

z → −1.2Note que generalizações triviais de P1 - P3 podem ser en
orporadas em (5.1). Tome-mos por exemplo, o 
aso do modelo w(a) = w0 + w′

0
(1− ab) dis
utido na Ref. [80℄, o qual
laramente é um 
aso parti
ular de (5.1) quando w′

0
→ βw′

0
.



5 Parametrização Generalizada 595.2 Aspe
tos Observa
ionais5.2.1 Épo
a de transição desa
eleração/a
eleraçãoPara estudar a in�uên
ia do parâmetro β sobre a épo
a da a
eleração
ósmi
a, basta fazer ä/a = 0, ou seja,
0 = ρ + 3p

= ρm(zt) + [1 + 3w(zt)]ρee(zt)

= ρm,0(1 + zt)
3 +

{

1 + 3
[

w0 + w′
0

(1 + zt)
−β − 1

β

]

}

×

× ρee,0(1 + zt)
3(1+w0+w′

0
/β) exp

[

3w′
0

(1 + zt)
−β − 1

β

]

, (5.7)onde o redshift no qual o universo passa da fase desa
elerada para a fasea
elerada, zt, é a raiz da equação trans
endente (5.7). É fá
il veri�
ar quepara w0 = −1 e w′
0 = 0, a Eq. (5.7) re
ai na expressão 1 + zt = [2(1 −

Ω0
m)/Ω0

m]1/3, a qual forne
e o valor de zt para o modelo ΛCDM.A Figura 5.2 mostra o redshift de transição zt 
omo função de β [Eq. (5.7)℄para w0 = −1 e Ω0
m = 0.3. Quatro 
asos são mostrados: dois para valorespositivos de w′

0 (0.5 e 1.0) e dois para w′
0 < 0 (-0.5 e -1.0). Note que, quantomais negativo (positivo) o valor de β, menor (maior) é o redshift de transiçãopara valores negativos (positivos) w′

0. As linhas horizontais representam ointervalo 0.49 ≤ zt ≤ 0.88, o qual 
orresponde a ±1σ do valor de zt dado emRef. [90℄.5.2.2 Análise Estatísti
aA introdução do parâmetro β abre a possibilidade para uma ampla gamade novas soluções 
osmológi
as para diferentes 
ombinações dos parâmetros
w0, w′

0 and β. Nesta seção, investigaremos os vín
ulos observa
ionais sobre osespaços paramétri
os w0 −β, w′
0 −β and w0 −w′

0 −β a partir de uma análiseestatísti
a envolvendo quatro 
lasses de observações 
osmológi
as: SNe Ia,RCF R, BAO A e medidas de H(z). Os dados de supernovas utilizadosem nossa análise são as 397 medidas do módulo de distân
ia da 
ompilaçãoConstitution [32℄. Esta amostra de SN Ia 
obre um intervalo de redshifts de
z = 0.015 to z = 1.551, in
luindo 139 SNe Ia a z < 0.08.Como foi men
ionado no iní
io do 
apítulo anterior, a introdução de umparâmetro extra à equação de estado da energia es
ura tem o seu preço: asrestrições sobre os parâmetros livres tornam-se mais fra
as, i.e., o espaçoparamétri
o torna-se mais degenerado. Isto o
orre em parte porque a quan-tidade de dados disponíveis ainda não é numerosa o su�
iente para fazer uma
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Figura 5.2: In�uên
ia do parâmetro β sobre o redshift de transição zt. As
urvas foram obtidas para os valores w0 = −1.0 e Ω0
m = 0.3. As linhashorizontais sólidas 
orrespondem ao intervalo 0.49 ≤ zt ≤ 0.88, o qual 
or-responde a ±1σ do valor de zt estimado na Ref. [90℄.análise estatísti
a mais robusta e em parte por que as medidas disponíveisainda não têm a pre
isão ne
essária para forne
er determinações pre
isassobre os parâmetros livres de um dado modelo.Medidas de H(z)Para ajudar a diminuir a degeneres
ên
ia entre os parâmetros w0, w′

0 e
β nós também usamos as 9 determinações do parâmetro de Hubble 
omofunção do redshift (Tabela 5.1), 
omo obtido na Ref. [91℄. O uso destesdados para impor restrições a modelos 
osmológi
os pare
e ser interessantepor que, diferentemente de medidads de distân
ias, o parâmetro de Hubblenão é integrado e representa uma medida direta do 
onteúdo energéti
o douniverso.Uma vez que a0/a = 1+ z, o parâmetro de Hubble pode ser es
rito 
omo

H(z) =
ȧ

a
= − 1

1 + z
ż (5.8)
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z H(z) σH0.09 69 120.17 83 8.30.27 70 140.4 87 17.40.88 117 23.41.3 168 13.41.43 177 14.21.53 140 141.75 202 40.4Tabela 5.1: Medidas do parâmetro de Hubble em diferentes redshifts obtidaspor Simon et. al na Referên
ia [91℄.de modo que H pode ser obtido se 
onseguirmos medir ż. Para obter ż éne
essário que se faça um levantamento 
om medidas pre
isas do redshift degaláxias. A ideia bási
a é que se duas galáxias muito próximas no redshift têmsuas idades determinadas 
om alguma pre
isão, então é possível aproximar

ż por ∆z/∆T , onde ∆z é a diferença em seus redshifts e ∆T a diferençaem suas idades. A parte mais difí
il deste trabalho é a obtenção de medidaspre
isas da idade de galáxias.Em galáxias que evoluem passivamente, a taxa de formação estelar é baixae suas idades podem ser determinadas 
om uma boa pre
isão. Estas galáxiassão dominadas pela luz de estrelas vermelhas velhas da sequên
ia prin
ipal.A evolução dessas estrelas é um pro
esso razoavelmente bem entendido pelosastrofísi
os e sua metali
idade pode ser simulada em 
omputadores. Vistoque o espe
tro de galáxias depende prin
ipalmente da metali
idade e daidade, o espe
tro simulado pode ser 
omparado 
om o observado e a idade dagaláxia pode ser estimada. Obviamente, as estrelas da galáxia não possuema mesma metali
idade, o que a
aba introduzindo um erro estatísti
o na idadede 0.1 × 109 anos (para detalhes veja [92℄).Portanto, na análise estatísti
a realizada aqui, nós minimizamos a função
χ2 = χ2

SNe + χ2
CMB + χ2

BAO + χ2
H(z) (5.9)a qual leva em 
onta todos os 
onjuntos de dados dis
utidos até aqui.
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0Figura 5.3: Contornos de χ2 no plano w0 − β (esquerda) e w′

0 − β (direita).Os 
ontornos representam ∆χ2 = 2.30 (1σ) e ∆χ2 = 6.17 (2σ). No plano dadireita, vemos 
laramente que os dados observa
ionais são 
ompatíveis 
oma 
lasse de modelos β < 0 predominantemente para valores de w′
0 < 0.5.2.3 ResultadosA Figura 5.3 mostra os espaços paramétri
os w0 − β (esquerda) e w′

0 − β(direita) que surgem da análise 
onjunta des
rita a
ima. Como esperado,podemos ver que, similarmente ao que a
onte
e 
om a maioria das parame-trizações dependentes do tempo, os vín
ulos observa
ionais sobre w′
0 and βsão muito fra
os. Como podemos ver na �gura da direita, para valores negati-vos de β, o vín
ulo físi
o (4.6) se manifesta fortemente limitando w′

0 a valoresnegativos ex
luindo a possibilidade de a energia es
ura ditar a dinâmi
a douniverso em tempos muito remotos.O espaço paramétri
o tridimensional, w0 −w′
0 − β, é mostrado na Figura5.4. Os 
ontornos 
orrespondem a ∆χ2 = 3.53 e ∆χ2 = 8.02 (representando,respe
tivamente, 1σ e 2σ para 3 parâmetros). Para a 
ombinação de dadosdis
utida a
ima , o melhor ajuste o
orre para os valores de w0 ≃ −1.0,

w′
0 ≃ 0.28 e β ≃ 0.1 
om χ2

ν ≃ 1.17 (χ2
ν ≡ χ2

min/ν onde ν representa onúmero de graus de liberdade). Nós notamos que, quando o teste RCF R
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0Figura 5.4: Espaço tridimensional w0 − wβ − β obtido dos dados de SNe Ia,BAO, RCF e H(z). Os 
ontornos 
orrespondem a ∆χ2 = 3.53 (1σ) e 8.02(2σ). O melhor ajuste o
orre para os valores w0 ≃ −1.0, wβ ≃ 0.28 e β ≃ 0.1
om χ2

ν ≃ 1.17.não é 
onsiderado na análise, isto é, apenas SNe Ia, BAO A e H(z) sãolevados em 
onta, o melhor ajuste para β é 
onsideravelmente modi�
ado,a saber, β ≃ −3.04 (w0 ≃ −0.98, w′
0 ≃ 0.1). Esta diferença nos resultados
om e sem o parâmetro R está de a
ordo 
om os resultados apresentados no
apítulo anterior.Dos resultados apresentados a
ima, podemos 
on
luir que há uma fa-mília de soluções β ≥ 0 (a qual obviamente in
lui os 
asos β = 0 (4.5) e

β = 1 (4.10)) 
ujo 
omportamento pare
e ser 
ompatível 
om as observa-ções 
osmológi
as atuais. Embora uma estimativa razoavelmente pre
isa de
β (assim 
omo de w′

0) não possa ser extraída dos dados atualmente dispo-níveis, nós a
reditamos que a próxima geração de experimentos dedi
ados aeste assunto (prin
ipalmente SNs Ia a altos redshifts, os
ilações a
ústi
as damatéria bari�ni
a e lentes gravita
ionais fra
as [93℄) darão à 
osmologia pre-
isão su�
iente para de
idir qual (se existir algum) intervalo dos parâmetros
β e w′

0 é privilegiado do ponto de vista observa
ional.



64 5.3 Investigações Futuras5.3 Investigações FuturasUm 
aso espe
ial, parti
ularmente interessante, de (5.1) é obtido, para o
aso em que β > 0, quando impomos o vín
ulo w(a = 0) = 0 a (5.1). Emtal situação, β se rela
iona 
om os outros dois parâmetros livres através daequação:
β = −w′

0

w0
. (5.10)Assim, (5.1) e (5.2) são dados, respe
tivamente, por

w = w0a
−w′

0
/w0 (5.11)e

ρee = ρee,0 a−3 exp
[

3
w2

0

w′
0

(a−w′

0
/w0 − 1)

]

. (5.12)Para a ≪ 1,
ρee = ρee,0 a−3 e

−3
w2

0

w′

0 , (5.13)ou seja, ρee evolui da mesma forma que a matéria no passado, de formaque (5.12) pode ser pensada 
omo uma quarta-essên
ia, i.e, um 
enário deuni�
ação entre matéria es
ura e energia es
ura. Ainda, quando a → 1,
(a−w′

0
/w0 − 1) → 0 de modo que

ρee = ρee,0 a−3
[

1 + 3
w2

0

w′
0

(a−w′

0
/w0 − 1) +

+ 9
w4

0

w′2
0

(a−w′

0
/w0 − 1)2 + · · ·

] se a ≈ 1. (5.14)Trun
ando a séria a
ima em primeira ordem e rearranjando os termos, temosque
ρee ≈ ρee,0

[

(1 − 3
w2

0

w′
0

)a−3 + 3
w2

0

w′
0

a−3−w′

0
/w0

]

. (5.15)Esta equação pode ser dividida em dois termos, um que evolui de a
ordo 
oma matéria ρ1
ee ∝ a−3 e um segundo que evolui de a
ordo 
om ρ2

ee ∝ a−3−w′

0
/w0.Visto que w′

0 > 0 (β > 0), o expoente do segundo termo é maior que −3.A equação (5.15) lembra um pou
o a lei de evolução para a densidade deenergia es
ura que surge do a
oplamento entre matéria es
ura e energia es
uraestudado na ref. [94℄. Duas situações interessantes o
orrem quando w′
0 = 3w2

0e w′
0 = −3w0. Para w′

0 = 3w2
0, (5.15) evolui 
omo
ρee ≈ ρee,0a

−3(1+w0), (5.16)



5 Parametrização Generalizada 65i.e., ρee segue uma lei de evolução de matéria no passado e uma lei de evoluçãode uma quinta-essên
ia 
om w = cte. atualmente. Para w′
0 = −3w0, (5.15)torna-se

ρee ≈ ρee,0[(1 + w0)a
−3 − w0], (5.17)ou seja, ρee possui uma parte que evolui 
omo matéria e uma parte 
onstanteatualmente. Se levarmos em 
onta que w0 ≈ −1 vemos que (5.17) tem omesmo efeito que uma 
onstante 
osmológi
a. Estes dois 
asos parti
ularesre�etem as possíveis vantagens de tratar (5.12) 
omo quarta-essên
ia. Porexemplo um dos modelos de quarta-essên
ia mais estudados na literaturaatualmente, o gás de Chapligyn (simples ou generalizado) [95, 96, 97, 98, 99,100, 101, 102, 103℄, é 
apaz de re
uperar apenas uma 
onstante 
osmológi
aatualmente ao 
ontrário de (5.12) que além de uma 
onstante 
osmológi
a,pode nos dar uma equação de estado 
onstante e outras variedade de energiaes
ura, dependendo da 
ombinação dos parâmetros w0 e w′

0. É interessantenotar ainda que isto não é feito às 
ustas da introdução de mais parâmetros,visto que (5.12) possui o mesmo número de parâmetros livres que o gás deChapligyn generalizado.Outra quantidade importante no estudo de modelos de quarta-essên
ia éa velo
idade do som cs. Para uma equação de estado barotrópi
a arbitrária
pee = w(ρee)ρee, temos

cs ≡
∂pee

∂ρee
= w + ρee

dw

dρee
. (5.18)Tomando o logaritmo de (5.12) obtemos

ln ρee = ln ρee,0 − 3 ln a + 3
w2

0

w′
0

(a−w′

0
/w0 − 1)

= ln ρee,0 − 3 ln a + 3
w0

w′
0

(w − w0). (5.19)Derivando ambos os lados desta equação em relação a ρee en
ontramos
1

ρee
= −3

a

da

dρee
+ 3

w0

w′
0

dw

dρeedonde,
dw

dρee

= 3
w0

w′
0

( 1

ρee

+
3

a

da

dρee

) (5.20)e, da equação de 
ontinuidade (2.36), temos que
da

dρee
= −1

3

a

(1 + w)ρee
. (5.21)



66 5.3 Investigações FuturasFinalmente, substituindo (5.21) em (5.20) e (5.20) em (5.18) en
ontramos
c2
s =

(

1 +
w′

0

3w0

w

1 + w

)

w. (5.22)Durante a épo
a em que a densidade de energia es
ura segue a lei de evoluçãoda matéria (a ≪ 1, w ≈ 0), cs ≈ 0. Visto que (5.11) é uma lei de potên
ia,
w será aproximadamente igual a zero apenas se w0 for um número próximode zero. O fato de cs ≈ 0 é parti
ularmente importante, visto que valores de
cs diferentes de zero podem produzir os
ilações não físi
as ou divergên
iasno espe
tro de potên
ia da matéria [104, 105, 106℄.Os testes observa
ionais deste modelo serão realizados em uma análisefutura. É importante men
ionar que no 
aso de modelos de quarta-essên
iaos testes de fundo (SNs Ia, RCF R e BAO A) não são os mais importan-tes. Modelos que en
ontram-se em ex
elente a
ordo 
om estas observaçõesfalham vergonhosamente quando utilizados para reproduzir as pertubaçõesno espe
tro de potên
ias da matéria. Assim, além dos testes de fundo, quesem dúvida alguma são importantes, quando analisarmos o modelo expostonesta seção observa
ionalmente, nosso objetivo prin
ipal será estudá-lo per-turbativamente (veja as Refs. [107, 108, 109, 110℄).



Capítulo 6Um Modelo Paramétri
o paraClassi�
ação da Energia Es
uraAté aqui, nós estudamos uma série de parametrizações para a equação deestado da energia es
ura. O ponto 
omum entre elas é que o melhor ajustepara os dados observa
ionais o
orre para w′
0 6= 0 sugerindo que a equaçãode estado da energia es
ura, w, é uma função do tempo. Embora a maioriadestas parametrizações nos permitam investigar a dependên
ia temporal w,elas falham em nos dar uma resposta sobre a natureza da energia es
ura.Se w 6= cte., o 
andidato mais natural e mais bem motivado �si
amente àenergia es
ura é um 
ampo es
alar de quinta-essên
ia.Ao analisarmos as parametrizações apresentadas nos 
apítulos anteriores,vemos que, à ex
eção da parametrização de Gong-Zhang, a qual pressupõeque w é sempre dependente do tempo, nenhuma das outras parametrizaçõespode ter sua origem num 
ampo es
alar visto que não são funções limitadasde z durante toda história do Universo z ∈ [−1,∞[ e portanto em algummomento (passado ou futuro) da história do universo w en
ontra-se fora dolimite imposto por um 
ampo es
alar −1 ≤ w ≤ 1. Contudo, uma vez que adominân
ia da energia es
ura é um fen�meno re
ente, este aspe
to parti
ularpode não ser tão relevante já que é sempre possível obter, de forma aproxi-mada, um 
omportamento do tipo quinta-essên
ia para valores não muitograndes de z. Ainda assim, é possível que as informações obtidas sobre anatureza da energia es
ura que podem ser extraídas destas parametrizaçõespossam de alguma forma estar 
omprometidas. Assim, para evitar as in-
ertezas e ambiguidades que podem estar 
ontidas nestas parametrizações,é desejável uma parametrização que possa ser estendida a toda a históriado Universo, de forma que vín
ulos oriundos de uma 
ampo es
alar possamtambém ser apli
ados.Neste 
apítulo, nós investigaremos as 
onsequên
ias 
osmológi
as de uma67



68 6.1 Parametrizaçãoparametrização para a equação de estado da energia es
ura 
ujo domínio deapli
abilidade é estendido a toda a história do universo. Esta parametrizaçãopermite dividir o espaço paramétri
o em regiões que estão asso
iadas a dife-rentes 
lasses de energia es
ura, permitindo determinar a natureza da energiaes
ura de a
ordo 
om a região do espaço paramétri
o que é favore
ida pelasobservações.6.1 ParametrizaçãoNeste Capítulo, estudaremos a seguinte parametrização para a equaçãode estado da energia es
ura [111℄:
w(z) = w0 + w′

0

z(1 + z)

1 + z2
, (6.1)onde w0 e w′

0 = dw/dz|z=0 são, respe
tivamente, os valores da equação deestado e sua derivada hoje. Como nos 
asos estudados anteriormente, w′
0quanti�
a a dependên
ia temporal da energia es
ura. É fá
il ver que esta pa-rametrização tem o mesmo 
omportamento linear em z para baixos redshiftsapresentado pelas parametrizações baseadas em séries de potên
ias dis
uti-das anteriormente. Contudo, 
omo veremos, uma vantagem de (6.1) sobreestas parametrizações é o fato dela ser uma função limitada de z durantetoda a história do universo.Para o elemento de linha de Friedmann-Robertson-Walker, é fá
il mostrara partir da equação de 
ontinuidade para 
ada 
omponente, ρ̇i = 3 ρi ż[1 +

wi(z)]/(1 + z), que a densidade de energia es
ura ρee para a parametrização(6.1) evolui 
omo
ρee = ρee,0(1 + z)3(1+w0)(1 + z2)3w′

0
/2 . (6.2)Aqui, a 
ondição de subdominân
ia (4.6) se traduz em

w′
0 ≤ 2

3

ln[Ωm,0/(1 − Ωm,0)] − 3w0 ln(1 + z)

ln(1 + z)

≤ ln[Ωm,0/(1 − Ωm,0)]

3 ln z
− w0 se z ≫ 1. (6.3)Para z ≈ 1100 e Ωm,0 ≈ 0.3, w′

0 ≤ −0.04 − w0. No 
aso extremo em que
z → ∞, os parâmetros w0 and w′

0 devem estar sujeitos ao vín
ulo
w0 + w′

0 < 0. (6.4)Nós trabalharemos 
om a última 
ondição visto que estamos supondo que(6.1) é apli
ável durante toda a história do universo. Da eq. (4.11) é fá
ilver que em tal regime a parametrização CPL também deve estar sujeita aovín
ulo (6.4).



6. Modelo Paramétri
o para Classi�
ação da Energia Es
ura 696.1.1 O Plano w0 − w′
0Derivando (6.1) em relação a z, temos

w′ = w′
0

1 + 2z − z2

(1 + z2)2
. (6.5)Fazendo w′ = 0 nós a
hamos que w(z) possui extremos absolutos (máximosou mínimos) em

z± = 1 ±
√

2
orrespondendo, respe
tivamente, a
w− = w(z−) = w0 − 0.21w′

0e
w+ = w(z+) = w0 + 1.21w′

0.Para w′
0 > 0 (< 0), w− é um mínimo (máximo) and w+ é um máximo(mínimo). Uma vez que a equação de estado proveniente de 
ampos es
alaresde quinta-essên
ia e 
ampos fantasmas são limitadas por −1 ≤ w(z) ≤ 1 and

w(z) < −1, respe
tivamente, a região o
upada no plano (w0, w
′
0) por estes
ampos pode ser fa
ilmente determinada impondo que o máximo e mínimo de

w(z) satisfaçam estes limites. Dessa forma, para quinta-essên
ia nós obtemosos seguintes limites
−1 ≤ w0 − 0.21w′

0 e w0 + 1.21w′
0 ≤ 1 (se w′

0 > 0) ,e
−1 ≤ w0 + 1.21w′

0 e w0 − 0.21w′
0 ≤ 1 (se w′

0 < 0) .enquanto que para 
ampos fantasmas obtemos
w′

0 < −(1 + w0)/1.21 (se w′
0 > 0) ,e

w′
0 > (1 + w0)/0.21 (se w′

0 < 0) .A Figura 6.1 mostra diferentes 
lasses de modelos de energia es
ura no plano
(w0, w

′
0) que surgem da parametrização (6.1). A região proibida representaa 
ondição de subdominân
ia (6.4) enquanto que a região de desa
eleraçãoé limitada superiormente pela eq. (2.50) 
om Ωm,0 = 0.27, i.e., w0 < −0.43.As regiões em bran
o indi
am modelos que em algum momento da evolu-ção 
ósmi
a, z ∈ [−1,∞[, mudaram ou irão mudar de uma evolução do tipoquinta-essên
ia para uma evolução do tipo fantasma ou vi
e-versa. O 
enário
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Figura 6.1: Espaço paramétri
o (w0, w
′
0) para parametrização (6.1). A regiãoproibida 
orresponde ao vín
ulo (6.4) enquanto que a região de desa
eleração
orresponde ao limite superior (2.50) 
om Ω 0

m = 0.27, i.e., w0 < −0.43. Asregiões bran
as indi
am modelos que em algum ponto da evolução 
ósmi
a,
z ∈ [−1,∞[, passaram ou irão passar do regime de quinta-essên
ia para oregime fantasma ou vi
e-versa.
ΛCDM padrão 
orresponde ao ponto de interseção entre modelos de quinta-essên
ia (w > −1) e fantasmas (w < −1). Claramente, a parametrização(6.1) forne
e uma forma simples de 
lassi�
ar diferentes modelos de energiaes
ura no plano (w0, w

′
0). Isto é uma 
onsequên
ia direta do fato que (6.1)é uma função limitada durante toda história do universo e é uma das suasprin
ipais virtudes. Uma vez que (6.1) é versátil o su�
iente para in
orporarvárias 
lasses de modelos, se, de alguma forma, as observações favore
erem
ertas 
lasses de modelos e ex
luírem outras, independentemente da equaçãode estado da energia es
ura ser ou não des
rita por (6.1), nós podemos 
omtoda 
erteza dire
ionar nossos esforços para as 
lasses favore
idas e abando-nar as demais.6.2 Vín
ulos Observa
ionaisNa seção anterior, nós de�nimos as regiões o
upadas por diferente 
lassesde modelos de energia es
ura de
orrentes da parametrização (6.1) no plano
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Figura 6.2: Resultados de nossa análise estatísti
a. Esquerda: Os 
ontornosdas regiões de 
on�ança em 68.3%, 95.4%, and 99.7% para a parametrização(6.1) obtidos da 
ombinação dos dados do SNLS [112℄, parâmetro de BAO[63℄, RCF R [61℄ e H(z) [91℄. Direita: A mesma análise para a parametri-zação CPL.
(w0, w

′
0). Nesta seção, nós testaremos a viabilidade destes 
enários observa-
ionalmente. Os vín
ulos observa
ionais sobre os parâmetros w0 e w′

0 sãoobtidos utilizando quatro 
onjuntos de dados de SNs Ia, o SNLS, o U2, oSDSS-SALT2 e o SDSS-MLCS2K2 
ombinados 
om outras observações 
os-mológi
as. Primeiramente, dis
utiremos os vín
ulos observa
ionais sobre os
w0 e w′

0 obtidos em nossa primeira análise [111℄, na qual nós utilizamos as
115 medidas de distân
ia de SNe Ia do (SNLS) [112℄, medidas do parâmetrode BAO [63℄, do parâmetro R [61℄ e as medidas do parâmetro de Hubble
H(z) obtidas das idades de galáxias de altos redshifts [91℄. Em seguida,analisaremos as restrições sobre w0 e w′

0 obtidas da 
ombinação U2+R+A,SDSS-SALT2+R+A e SDSS-MLCS2K2+R+A [113℄.6.2.1 Análise Estatísti
a: SNLS + RCF + BAO + H(z)Parametrização (6.1)A Figura 6.2 mostra os prin
ipais resultados obtidos na análise feita em[111℄. Para 
omparar o quadro teóri
o 
om as observações dis
utidas a
ima,nós efetuamos uma marginalização sobre o parâmetro Ω0
m visto que os parâ-



72 6.2. Vín
ulos Observa
ionaismetros de nosso interesse são w0 e w′
0. Na �gura da esquerda, são mostradosos intervalos de 
on�ança (68.3%, 95.4% e 99.7%) no espaço paramétri
o

(w0, w
′
0) para a parametrização (6.1). O melhor ajuste para estes parâme-tros são w0 = −1.11 e w′

0 = 0.43 estando restritos em 1σ aos intervalos
−1.35 ≤ w0 ≤ −0.86 e −0.33 ≤ w′

0 ≤ 0.91, respe
tivamente. Note que ne-nhum modelo (ou 
lasse) de energia es
ura é privilegiada ou des
artada pelasobservações, embora a maior porção das regiões de 
on�ança esteja dentrodas regiões bran
as (indi
ando modelos que passam ou eventualmente irãopassar de uma evolução do tipo quinta-essên
ia para uma evolução do típi
ade um 
ampo fantasma ou vi
e-versa). Em 99% de 
on�ança, nós temostambém que 0.21 ≤ Ω0
m ≤ 0.33, de modo que a região de desa
eleração élimitada, de a
ordo 
om (2.50), por w0 < −0.42 e a possibilidade de umuniverso desa
elerado atualmente é quase 
ompletamente ex
luída. Para omelhor ajuste, o redshift de transição zt, no qual o universo passa da fase dedesa
eleração para a fase de a
eleração, o
orre em zt ≃ 0.58.Parametrização CPLPara efeito de 
omparação, nós realizamos a mesma análise para a pa-rametrização CPL (4.10). Note que esta parametrização tem um extremoabsoluto em w∞ = w(z = ∞) = w0 + w′

0. Para w′
0 > 0, w∞ é um má-ximo enquanto que para w′

0 < 0 é um mínimo. Assim, a região o
upadapor 
ampos fantasmas é determinada pelos vín
ulos w∞ < −1 e w′
0 > 0.Um vín
ulo similar não pode ser obtido para o 
aso de um 
ampo es
alar dequinta-essên
ia. A região o
upada por 
ampos fantasmas no 
ontexto destaparametrização e os intervalos de 
on�ança para os mesmos dados da aná-lise dis
utida anteriormente são mostrados à direita na Figura 6.2. Em 1σ,en
ontramos que w0 = −1.14+0.31

−0.24, w′
0 = 0.84+0.65

−1.59 e Ω0
m = 0.27± 0.03. Comopode ser visto, neste intervalo de 
on�ança, a possibilidade de uma energiaes
ura que domina o 
onteúdo energéti
o do universo no passado remoto nãoé ex
luída. Contudo, no Capítulo 4, onde nós reanalisamos a parametrizaçãoCPL 
om os dados de SN Ia do U2 (bem mais re
ente que os que foramempregados nesta análise), esta possibilidade foi ex
luída em 2σ. Note aindaque o espaço paramétri
o para a parametrização CPL não é `
ortado' 
omo,por exemplo, no 
aso da parametrização linear exibido no Cap. 4. Isto signi-�
a que a parametrização CPL é bem menos sensível ao vín
ulo físi
o (4.6)do que outras parametrizações. Ao 
ontrário da análise feita no Cap. 4, naanálise des
rita a
ima nós empregamos medidas de H(z), o que pode levaro leitor a suspeitar que estes dados podem ter alguma in�uên
ia sobre esteresultado. Contudo, este não é o 
aso, os dados de H(z) ajudam a diminuira degeneres
ên
ia em w′

0 de forma que, ao retirá-los, devemos esperar que o
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o da parametrização CPL avan
e ainda mais sobre a regiãoproibida.Para a parametrização CPL, a densidade de energia es
ura evolui daseguinte forma (4.11):
fCPL(z) = (1 + z)3(1+w0+w′

0
)e−3w′

0
z/(1+z).Portanto, quando z → −1 (a → ∞), fCPL(z) diverge se w′

0 > 0 enquanto que
f(z), dado por (6.1), diverge em z → −1 se w0 < −1. Assim, os papéis dosparâmetros w0 e w′

0 são invertidos nestes 
enários já que, enquanto para aparametrização (6.1) o destino do universo é ditado pela parte no �equilíbrio�,(w0), para a parametrização CPL o futuro do universo é governado pelo termoque quanti�
a a dependên
ia temporal w′
0.6.2.2 Resultados da CombinaçãoRCF+BAO+U2A Figura 6.3 mostra os intervalos de 
on�ança (68.3% e 95.4%) no espaçoparamétri
o (w0, w

′
0) para a parametrização (6.1). O melhor ajuste paraestes parâmetros são Ωm,0 ≈ 0.27, w0 ≈ −1.04 e w′

0 ≈ 0.18. Embora omelhor ajuste o
orra para um modelo dinâmi
o, não podemos a�rmar queum modelo (ou 
lasse) de energia es
ura é privilegiado ou des
artado vistoque tanto uma 
onstante 
osmológi
a quanto modelos de quinta-essên
ia e
ampos fantasmas (bem 
omo modelos que mes
lam os dois últimos) o
upama região de 1σ de 
on�ança. Assim 
omo observado para o SNLS, a maiorporção das regiões de 
on�ança estará dentro das regiões bran
as. Note,
ontudo que as 442 SNs Ia a mais do U2 diminuem a degeneres
ên
ia doespaço paramétri
o, impondo vín
ulos mais fortes sobre os parâmetros w0 e
w′

0
1.6.2.3 Resultados da CombinaçãoRCF+BAO+SDSSO SDSS [114℄ reúne 288 medidas de distân
ia luminosidade distribuídasno intervalo de redshifts 0.02 ≤ z ≤ 1.55. Nesta 
ompilação as mesmas SNstêm suas 
urvas de luz 
alibradas por dois métodos diferentes: O MLCS2K2[115℄ e o SALT2 [116℄.1É importante ainda observar que ao 
ontrário da análise feita 
om o SNLS, os dadosde H(z) não foram in
luídos aqui.
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Figura 6.3: Regiões de 
on�ança em 68.3% e 95.4% para Parametrização(6.1) para 
ombinação U2+BAO+RCF. Os resultados mostram que nenhummodelo (ou 
lasse de modelos) pode ser ex
luído.SDSS-SALT2A 
alibração SALT2 emprega uma superfí
ie bidimensional no tempo eno 
omprimento de onda que des
reve a evolução temporal da distribuiçãoespe
tral de energia no referen
ial de repouso das SNe Ia. A resolução tem-poral do modelo é de 1 dia e a resolução do 
omprimento de onda é de 10Å, o que permite sínteses pre
isas do �uxo do modelo para 
omparar 
om osdados fotométri
os. O modelo é 
riado a partir da 
ombinação das 
urvas deluz fotométri
as e de 
entenas de espe
tros de SNs Ia. Quando há la
unasna superfí
ie espe
tral, as regiões não medidas são determinadas a partir deinterpolação das regiões medidas. Os módulos de distân
ias são determina-dos 
omo parte de um ajuste global para um 
onjunto de 
urvas de luz deSNe Ia no qual os parâmetros 
osmológi
os e as propriedades gerais de SNsIa são também determinados. Desta forma, a 
alibração SALT2 não é 
apazde forne
er uma estimativa do módulo de distân
ia independente para 
adaSN.A Figura 6.4 mostra os intervalos de 
on�ança (68.3% e 95.4%) no espaçoparamétri
o (w0, w
′
0) para a parametrização (6.1). O melhor ajuste para estesparâmetros são Ωm,0 ≈ 0.27, w0 ≈ −1.07 e w′

0 ≈ 0.26. Como antes, embora o
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Figura 6.4: Regiões de 
on�ança em 68.3% e 95.4% para Parametrização (6.1)para 
ombinação SDSS-SALT2+BAO+RCF. Como nos 
asos anteriores, osresultados mostram que nenhum modelo (ou 
lasse de modelos) pode serex
luído.melhor ajuste o
orra para um modelo dinâmi
o, a maior porção das regiõesde 
on�ança está dentro das regiões bran
as e não podemos a�rmar queum modelo (ou 
lasse) de energia es
ura é privilegiado ou des
artado porestes dados. Para efeito de 
omparação, o grá�
o está na mesma es
alado anterior. Podemos ver 
laramente que que o espaço paramétri
o é maisdegenerado para o SDSS-SALT2 que para o Union2.SDSS-MLCS2K2O Multi
olor Light Curve Shape (MLCS2K2 em sua atual formulação)des
reve a variação das 
urvas de luz de supernovas através de um úni
oparâmetro, ∆, que forne
e a 
orrelação entre o pi
o de luminosidade e aforma/duração da 
urva de luz. A forma original deste 
alibrador (MLCS)foi usada pelo High-z Supernovae Team [14℄ na des
oberta da a
eleração
ósmi
a. Para 
ada supernova, o MLCS2K2 forne
e o valor do módulo dedistân
ia e sua in
erteza.A Figura 6.5 mostra os intervalos de 
on�ança (68.3%, 95.4%) no es-paço paramétri
o (w0, w
′
0) para a parametrização (6.1) obtidos da 
ombina-
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Figura 6.5: Regiões de 
on�ança em 68.3% e 95.4% para Parametrização(6.1) para 
ombinação SDSS-MLCS2K2+BAO+RCF. Campos fantasmas ea 
onstante 
osmológi
a são ex
luídos 
om 95.4% de 
on�ança.ção SDSS-MLCS2K2+BAO+RCF. O melhor ajuste o
orre para Ωm,0 ≈ 0.31,
w0 ≈ −0.78 e w′

0 ≈ 0.01. Note que 
ampos fantasmas são 
ompletamenteex
luídos em 2σ. Embora ainda haja uma porção razoável das regiões de
on�ança dentro das regiões bran
as os dados pare
em favore
er modelosde quinta-essên
ia. Note ainda que, embora um valor de w = cte. não sejades
artado, uma 
onstante 
osmológi
a é ex
luída em 2σ. Este resultado énotável, visto que a 
onstante 
osmológi
a (ou densidade de energia do vá-
uo) é um dos 
andidatos a energia es
ura mais bem motivados �si
amente.Uma vez que modelos 
om w = cte. 6= −1 
are
em de fundamentação físi
a,a ex
lusão da 
onstante 
osmológi
a nos faz 
onsiderar seriamente modelosdinâmi
os para energia es
ura. Por �m, devemos ainda ressaltar que es-tes resultados 
onduzem a um inevitável 
on�ito entre os dois métodos de
alibração das 
urvas de luz de SNe Ia disponíveis atualmente, pois eles 
on-duzem a resultados 
on�itantes. Enquanto os dados 
alibrados 
om SALT2pare
em não favore
er ou des
artar modelo algum, apesar do melhor ajusteo
orrer para um modelo dinâmi
o, a 
alibração MLCS2K2 ex
lui modelos
om w ≈ −1 (o que in
lui a 
onstante 
osmológi
a) e 
ampos fantasmas, fa-vore
endo modelos de quinta-essên
ia. Visto que SNe Ia forne
em a prin
ipalevidên
ia da a
eleração 
ósmi
a, esta situação é extremamente desorienta-
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onfortante, pois signi�
a que as 
on
lusão que tiramos dos nossosmodelos dependem essen
ialmente da forma 
omo os dados foram 
alibrados.Como foi dito anteriormente, para a 
alibração SALT2 as estimativas de dis-tân
ias para uma dada SN Ia são baseadas em um ajuste global para um
onjunto de supernovas dentro de um modelo 
osmológi
o parametrizado.Como resultado deste pro
esso de minimização global, um ví
io no módulode distân
ia num dado intervalo de redshifts, o qual pode ser 
ausado pelain
lusão de um �ltro mal 
alibrado, pode induzir a ví
ios sobre o intervalo in-teiro de redshifts da amostra. Por sua vez, para a 
alibração MLCS2K2, 
ada
urva de luz forne
e o módulo de distân
ia e seu erro é estimado de maneiramais independente do modelo 
osmológi
o, o que pode de alguma forma noslevar a preferir os dados 
alibrados 
om o MLCS2K2. É importante observarque a maioria das amostras de SNe Ia disponíveis atualmente (SNLS, Cons-titution, Union1 e Union2) foram 
alibradas apenas 
om o SALT2 (ou suaversão anterior SALT).
6.3 Des
rição de Campo Es
alarComo vimos anteriormente, há uma região do espaço paramétri
o paraa qual a parametrização (6.1) tem sua origem num 
ampo es
alar 
an�ni
o(−1 ≤ w ≤ 1) e uma região para qual (6.1) tem sua origem num 
ampofantasma (w < −1). Em tais 
asos, é possível re
onstruir o poten
ial es
alar
V (φ) a partir da equação de estado w(z).O pro
edimento para obter o poten
ial es
alar a partir da equação deestado foi desenvolvido por Guo et al. [117℄ que apli
aram a té
ni
a de re-
onstrução a quatro parametrizações: w = cte., linear (4.5), CPL (4.10) elogarítmi
a (4.14). Como já men
ionamos, à ex
eção de w = cte., as para-metrizações (4.5), (4.10) e (4.14) não podem ter se originado de um 
ampoes
alar, visto que não são funções limitadas de z durante toda história douniverso −1 ≤ z < ∞, de forma que apli
ar resultados deduzidos para
ampos es
alares a estas parametrizações pode 
onduzir a 
on
lusões falsas,uma vez que tais parametrizações devem apenas re
uperar o 
omportamentode quinta-essên
ia num dado regime, mas nun
a reproduzí-lo exatamente.Nesta seção, nós apli
amos a té
ni
a de re
onstrução da Ref. [117℄ para a pa-rametrização aqui proposta no regime em que ela tem 
omo 
aso parti
ularum 
ampo es
alar ordinário. Nós ainda estendemos a análise da referên
iaanterior para o 
aso de um 
ampo fantasma.A densidade de energia e a pressão asso
iadas a um 
ampo es
alar (
a-
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Figura 6.6: Esquerda: Poten
ial es
alar 
omo função do 
ampo para umponto dentro da região de quinta-essên
ia (w0, w
′
0) = (−0.95, 0.2) (
urvapreta) e para um ponto na região fantasma (w0, w
′
0) = (−1.05,−0.2) (
urvavermelha). Direita: Grá�
o do redshift z versus o 
ampo φ̃ para os mesmosvalores de w0 e w′

0 do grá�
o da esquerda. Tanto para 
ampos 
an�ni
osquanto para 
ampos fantasmas, o 
ampo φ̃ de
res
e à medida que z 
res
etendendo a um valor mínimo no limite em que z → ∞. Note que para quinta-essên
ia, o poten
ial 
res
e à medida que z 
res
e enquanto para um 
ampofantasma, o poten
ial 
res
e à medida que z de
res
e.n�ni
o ou fantasma) são dadas, respe
tivamente, por
ρφ = ǫ

φ̇2

2
+ V (φ) (6.6)e

pφ = ǫ
φ̇2

2
− V (φ), (6.7)onde ǫ = 1 para um 
ampo 
an�ni
o e ǫ = −1 para um 
ampo fantasma.Combinando (6.6) e (6.7), temos

φ̇2 =
1 + wφ

ǫ
ρφ (6.8)e

V (φ) =
1

2
(1 − wφ)ρφ, (6.9)
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ura 79onde wφ = pφ/ρφ é dado por (6.1) e ρ é dado por (6.2). Em termos de z,temos que
φ̇ =

dφ

dz
ż = −dφ

dz
(1 + z)H(z) (6.10)de modo que

dφ

dz
= ± 1

(1 + z)H(z)

√

1 + wφ

ǫ
ρφ, (6.11)onde o sinal negativo (positivo) 
orresponde a φ̇ > 0 (φ̇ < 0). De fato, o sinalé arbitrário uma vez que ele pode ser modi�
ado pela rede�nição φ → −φ.Nas dis
ussões que se seguem adotaremos o sinal negativo.De�nindo φ̃ ≡

√

8π G/3φ e Ṽ ≡ V/ρc,0 e notando que |(1 + wφ)/ǫ| =
|1 + wφ|, temos que

∆φ̃ ≡ φ̃ − φ̃0 = −
∫ z

0

1

(1 + z)η(z)

√

|1 + wφ(z)|Ωφ,0f(z) (6.12)e
Ṽ (φ̃) =

1

2
[1 − wφ(z)]Ωφ,0f(z), (6.13)onde η(z) = H(z)/H0 e f(z) = ρφ/ρφ,0. A equação (6.12) é válida tantopara quinta-essên
ia quanto para 
ampos fantasmas. Infelizmente, para aparametrização (6.1) não é possível en
ontrar uma solução analíti
a para(6.12), de forma que o poten
ial Ṽ (φ̃) deve ser obtido numeri
amente.A Figura 6.6 mostra 
omo o poten
ial evolui 
omo função do 
ampo(esquerda) e 
omo o 
ampo evolui 
omo função do redshift (direita) paraquinta-essên
ia (
urva preta) e para um 
ampo fantasma (
urva vermelha).Podemos ver que, em 
ontraste 
om um 
ampo es
alar 
an�ni
o, para o qualo poten
ial 
res
e 
om o redshift, para um 
ampo fantasma, Ṽ (φ̃) 
res
equando z de
res
e.





Capítulo 7Abordagem Independente deModeloComumente, as prin
ipais tentativas de modelar a energia es
ura sãobaseadas ou numa es
olha parti
ular de sua equação de estado w(z) (
omodis
utido nos 
apítulos anteriores) ou em modi�
ações da gravidade em largaes
ala. No 
ontexto da relatividade geral, pelo menos três diferentes aborda-gens podem ser seguidas no sentido de obter a equação de estado da energiaes
ura a partir dos dados observa
ionais. A primeira e mais direta é resolvera equação de Klein-Gordon para um dado poten
ial es
alar, o que 
laramentenão pode forne
er um espaço paramétri
o independente de modelo. Outraspossibilidades são 
onstruir uma forma fun
ional para w(z) em termos de seuvalor atual w0 e de sua dependên
ia temporal w′ em z = 0 ou realizar umaabordagem livre de parâmetro, tais 
omo uma equação de estado binada,de
omposição em bases ortogonais e análise de 
omponentes prin
ipais.Contudo, independentemente da es
olha feita, um 
onsenso está sendoatingido atualmente sobre o fato de que é extremamente difí
il, senão impos-sível, determinar qual o melhor modelo para energia es
ura 
om base apenasnas observações. Conforme observado em [118℄, em vez de tentar a
har qualmodelo de energia es
ura é 
orreto, devemos pro
urar quais modelos podemser ex
luídos pelas observações disponíveis. Este pro
edimento, 
ertamente,não irá revelar a natureza da energia es
ura mas pode, 
om os dados atuaise futuros, diminuir 
onsideravelmente a gama de possibilidades.Um exemplo interessante envolve dois dos 
andidatos favoritos para ener-gia es
ura: a densidade de energia do vá
uo (Λ) e um 
ampo es
alar di-nâmi
o (φ). Dentre outras 
oisas, o que distingue observa
ionalmente estesdois 
andidatos à energia es
ura é que, no primeiro 
aso, a equação de estadoasso
iada 
om Λ é 
onstante durante toda a evolução do Universo (w = −1),enquanto que geralmente para quinta-essên
ia w é uma função do tempo.81



82 7.1. FormalismoAssim, levando em 
onta esta diferença pequena mas extremamente impor-tante, podemos 
on
luir que se qualquer desvio observável de uma equaçãode estado 
onstante for 
onsistentemente en
ontrado, isto naturalmente im-põe um problema para qualquer modelo baseado nesta hipótese, o que in
luio atual 
enário de 
on
ordân
ia 
ósmi
a.Neste Capítulo, é proposta uma abordagem independente de modelo paradete
tar uma possível dependên
ia temporal da equação de estado da energiaes
ura [119, 120℄. Diferentemente das abordagens dis
utidas anteriormente,nós usamos apenas a expansão de Taylor da densidade de energia es
ura
ρee(z) em torno de diferentes valores de z e a equação de 
onservação 
omouma fórmula de re
orrên
ia, de forma que as derivadas de ρee(z) podem serdiretamente rela
ionadas a w(z) e suas derivadas. Note que, ao 
ontráriodas parametrizações de primeira ordem para w(z), nas quais a dependên
iatemporal é determinada uni
amente pelo valor de w′(z = 0), nesta abor-dagem tal variação pode ser veri�
ada em diferentes valores de z apenasmudando o 
entro de expansão, z∗, em pequenos intervalos de redshifts. Apartir disto, nós 
onstruímos w(z) e w′(z) a partir dos dados e dis
utimos o
omportamento dos espaços w − z e w′ − z.7.1 FormalismoSuponhamos que a densidade de energia es
ura, ρee(z), é uma funçãoanalíti
a de z no intervalo (z∗ − ǫ, z∗ + ǫ), i.e, sua expansão em série depotên
ias em torno de z∗,

ρee(z) = ρee(z∗) + ρ′
ee

∣

∣

∣

z∗
(z − z∗) +

1

2
ρ′′

ee

∣

∣

∣

z∗
(z − z∗)

2 + · · · , (7.1)
onverge para ρee(z) neste intervalo. Visto que as 
omponentes do �uido
ósmi
o são 
onservadas separadamente, a densidade de energia es
ura ρee(z)e sua equação de estado w(z) estão diretamente rela
ionadas pela equaçãode 
ontinuidade (2.36),
ρ′

ee(z) = 3 ρee(z)
1 + w(z)

1 + z
, (7.2)de forma que nós podemos utilizar a equação a
ima 
omo uma fórmula dere
orrên
ia para es
rever as derivadas de ρee em z = z∗ em termos de w e
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ρ′

ee

∣

∣

∣

z∗
= γ ρee(z∗) ,

ρ′′
ee

∣

∣

∣

z∗
=

[

γ2 +
(

3 w′(z∗) − γ
)

/(1 + z∗)
]

ρee(z∗) ,... ...onde γ ≡ 3 [1 + w(z∗)]/(1 + z∗) e a linha denota a diferen
iação em relação a
z. Assim, em termos de w e suas derivadas, a expansão (7.1) torna-se:
ρee(z) = ρee(z∗)

{

1 + γ(z − z∗) +
1

2

[

γ2 +
3w′(z∗) − γ

1 + z∗

]

(z − z∗)
2 + · · · . (7.3)A vantagem de trabalharmos 
om a expansão de ρee na forma (7.3), ao in-vés de (7.1), é que w nos forne
e uma forma mais direta de dete
tarmos umapossível dependên
ia temporal da energia es
ura. Suponhamos, por exem-plo, que sejamos 
apazes de en
ontrar 
om alguma signi�
ân
ia estatísti
aque ρ′

ee 6= 0 e ρ′′
ee 6= 0 para algum z∗. Isto nos permite ex
luir a 
onstante
osmológi
a (o que já seria um resultado notável) mas não uma energia es-
ura 
om w = cte.1. Por outro lado, se formos 
apazes de en
ontrar 
omalguma signi�
ân
ia estatísti
a que w′ 6= 0 nós não só des
artamos a 
ons-tante 
osmológi
a 
omo também uma energia es
ura que tenha sua origemnuma equação de estado 
onstante.Ao expandirmos uma função em séries de potên
ias, uma questão quesurge naturalmente é até que ordem devemos ir para que a função seja bemaproximada pela expansão num dado intervalo do seu domínio. Obviamente,quanto maior o número de termos, mais pre
isa será a aproximação. Con-tudo, aproximações de ordens muito altas 
onduzirão a um número elevado deparâmetros livres e, 
omo já foi men
ionado anteriormente, os dados dispo-níveis atualmente não são nem numerosos nem pre
isos o su�
iente para queuma quantidade muito grande de parâmetros seja determinada 
om algumapre
isão. Assim, devemos pro
urar a aproximação de ordem mais baixa quenos permita estudar a dependên
ia temporal da equação de estado da energiaes
ura e que ainda assim seja uma boa des
rição para ρee(z). A aproximaçãode ordem mais baixa que nos permite estudar a dinâmi
a da energia es
uraé uma expansão de segunda ordem, visto que ela envolve o número mínimo1É possível visualizar isto fazendo, por exemplo, w = −0.9. Neste 
aso, todas asderivadas de ρee são diferentes de zero.
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essários (w e w′) para dete
tar a dependên
ia temporal daenergia es
ura. Mas, 
omo saber se esta aproximação re
upera ρee(z) 
omalguma pre
isão uma vez que não 
onhe
emos esta função? Nós sabemos quepara ǫ su�
ientemente pequeno, ρee(z) deve ser bem aproximado pela série(7.3) trun
ada no segundo termo. Contudo, se quisermos 
obrir um intervalomaior de redshifts (e.g., ǫ ≈ 1), que garantia temos de que esta aproximaçãofun
iona?Para responder a estes questionamentos é su�
iente lembramos que a
onstante 
osmológi
a está em ex
elente a
ordo 
om a maioria das obser-vações 
osmológi
as disponíveis no momento (o que in
lui observações até
z ≈ 1100), ou seja, ρee(z) é bem aproximado por uma 
onstante num grandeintervalo de redshifts. Assim, podemos supor que ρee(z) é uma função suaveo su�
iente de forma que os dois primeiros termos da expansão (7.3) sãosu�
ientes para des
revê-la 
om alguma pre
isão, 
aso 
ontrário pare
e, pelomenos para mim, que seria impossível que a 
onstante 
osmológi
a 
onse-guisse ajustar 
om alguma razoabilidade os dados observa
ionais.Apesar de ρee(z) ≈ ρΛ = cte. estar em ex
elente a
ordo 
om as obser-vações até z ≈ 1100, nós não estamos dispostos a extrapolar a expansão(7.3) trun
ada no segundo termo até redshifts tão altos (embora nada nosimpeça de fazê-lo). Nós seremos 
onservadores em nossa análise supondoque tal aproximação fun
iona apenas em redshifts z < 2. Neste intervalode redshifts, a 
ontribuição da radiação para densidade total de energia édesprezível, de forma que a equação de Friedmann (2.39) torna-se

H2 =
8 π G

3

[

ρm(a) + ρee(a)
]

− k

a2
. (7.4)Substituindo ρee por (7.3) e tomando k = 0, 
omo foi feito ao longo de todaa Tese, temos

H2 = H2
0

[

Ωm,0(1 + z)3 +
1 − Ωm,0

ϕ0
ϕ(z)

]

, (7.5)onde,
ϕ(z) = 1 + γ(z − z∗) +

1

2

[

γ2 +
3w′(z∗) − γ

1 + z∗

]

(z − z∗)
2.Na Eq. (7.5) nós supomos que z∗−ǫ ≤ 0 para eliminarmos o parâmetro extra

ρee(z∗). O roteiro pra investigar a dependên
ia temporal de w é o seguinte:1. Fixe o 
entro da expansão z∗ (e.g, z∗ = 0) em (7.5);2. Faça a análise estatísti
a des
rita na Seção 3.4 para obter w(z∗) e w′(z∗);
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remente z∗ de ∆ z∗ e repita o segundo passo.Após um número �nito n de passos, teremos obtido estimativas de w e w′ eseus respe
tivos erros em n valores distintos de z.A grande vantagem deste pro
edimento é que ele nos permite obter w e
w′ ponto a ponto, ou seja, ele nos permite re
onstruir w e w′ 
omo funçãodo redshift sem ter que supor um modelo espe
í�
o para a equação de es-tado da energia es
ura. Podemos dizer que esta abordagem é independentede modelo, visto que ela se baseia em duas hipóteses muito plausíveis, istoé, que ρee é uma função analíti
a num intervalo (z∗ − ǫ, z∗ + ǫ) e que ρee éuma função suave o su�
iente para ser bem aproximada por uma expansãode segunda ordem num intervalo 
onsiderável de redshifts. Se uma destashipóteses falhar, (7.3) deve produzir um ajuste muito pobre dos dados obser-va
ionais. Consequentemente, ρΛ também deveria ser um ajuste muito ruim,o que não é o 
aso, sugerindo que se a energia es
ura realmente existe, suaequação de estado deve satisfazer as hipóteses a
ima.Um ponto que devemos ressaltar é que, ao 
ontrário das expansões deprimeira ordem para w(z), 
uja dependên
ia temporal está inteiramente 
o-di�
ada no parâmetro w′

0 = w′(z = 0), em nossa abordagem é su�
iente quepara algum z∗ no intervalo de redshifts 
onsiderado tenhamos w′ 6= 0 
omalguma signi�
ân
ia estatísti
a para de
retarmos a dependên
ia temporal daequação de estado2.7.2 Vín
ulos Observa
ionaisOs vín
ulos observa
ionais sobre w e w′ são obtidos usando algumas dasmais re
entes 
ompilações de SNs Ia disponíveis: o Union1 (U1) [122℄, oUnion 2 (U2) [65℄ e o Constitution (CS) [32℄. À ex
eção do U1, todas estasamostras já foram empregadas anteriormente. O U1 
ontém 307 medidasin
luindo grandes amostras re
entes do SNLS [112℄ e do ESSENCE [123℄, eo 
onjunto de dados re
entemente estendido observado 
om o Hubble Spa
eTeles
ope. Para diminuir a degeneres
ên
ia entre os parâmetros, Ωm,0, w(z)e w′(z) nós também utilizamos o parâmetro de BAO A. Além do parâmetrode BAO, também 
ombinamos as 11 medidas do parâmetro de Hubble 
omofunção do redshift dadas re
entemente na Ref. [124℄ (Tabela 7.1) ao U1 eao CS. Para as outras amostras de SNe Ia, nós removemos H(z) uma vezveri�
ada sua pou
a in�uên
ia sobre os resultados.2Note ainda que os vín
ulos observa
ionais obtidos sobre a equação de estado da energiaes
ura dependem fundamentalmente da função de expansão es
olhida, ou seja, parame-trizações de w não são 
apazes de nos forne
er um espaço paramétri
o 
ompletamenteindependente de modelo.
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ulos Observa
ionais
z H(z) σH0.10 69.00 12.000.17 83.00 8.000.27 77.00 14.000.40 95.00 17.000.48 97.00 60.000.88 90.00 40.000.90 117.00 23.001.30 168.00 17.001.43 177.00 18.001.53 140.00 14.001.75 202.00 40.40Tabela 7.1: Medidas do parâmetro de Hubble em diferentes redshifts obtidaspor Stern et al. na Ref. [124℄Os vín
ulos observa
ionais sobre w e w′ para expansão de segunda ordemem z∗ = 0 obtidos da 
ombinação CS+BAO+H(z) e Union+BAO+H(z)são mostrados na Figura 7.1 em 2σ de 
on�ança (
urva preta). Para efeitode 
omparação também são exibidos os 
orrespondentes 
ontornos de ∆χ2para duas parametrizações de primeira ordem diferentes, a CPL (4.10) (
on-torno vermelho) e a parametrização (6.1) apresentada no 
apítulo anterior(
ontorno azul). Note que, embora haja espaço tanto para valores negativosquanto para valores positivos de w′(z∗ = 0) = w′

0, assim 
omo para energiaes
ura do tipo fantasma e do tipo quinta-essên
ia, o espaço paramétri
o per-mitido para expansão de segunda ordem é 
onsideravelmente reduzido em
omparação 
om aqueles produzidos por parametrizações de primeira ordempara equação de estado (o mesmo também é verdade para todo o intervalode redshifts dis
utidos aqui. Veja, por exemplo, as Figuras 7.2 e 7.3). Paraesta análise em parti
ular nós en
ontramos
w(z∗ = 0) = −0.97+0.11

−0.12 e w′(z∗ = 0) = −0.01+0.31
−0.29,

w(z∗ = 0) = −1.04+0.14
−0.17 e w′(z∗ = 0) = 0.18+0.34

−0.31(em 95.4% de 
on�ança) para as 
ombinações CS + BAO + H(z) e U1 +BAO + H(z), respe
tivamente.Contudo, 
omo men
ionado anteriormente, o aspe
to mais interessanteda abordagem a
ima é que uma possível evolução de w(z) pode ser ve-
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(b)Figura 7.1: Contornos de ∆χ2 = 6.17 no plano w(z∗ = 0) − w′(z∗ = 0). O
ontorno preto 
orresponde à expansão (7.3) para z∗ = 0 enquanto que os
ontornos vermelho e azul 
orrespondem, respe
tivamente, às parametriza-ções (4.10) e (6.1).ri�
ada a partir dos dados a diferentes valores de z∗, mudando o 
entroda expansão em pequenos intervalos de redshifts. Este pro
edimento diferefundamentalmente das parametrizações de primeira ordem usuais nas quaisvariações dos parâmetros da equação de estado em z 6= 0 não podem serdete
tados se w(z) é uma função suave em torno z ≃ 0. Em outras pala-vras, isto signi�
a dizer que, na abordagem dis
utida neste Capítulo, obtero par (w(z∗ = 0), w′(z∗ = 0)) = (−1, 0) dentro de uma região de 
on�ançasigni�
ante não pode ser tomado 
omo um argumento de�nitivo para umaenergia es
ura não evolutiva, visto que um úni
o valor de w′ 6= 0 em z∗ 6= 0é su�
iente para assegurar sua dependên
ia temporal.Nas Figuras 7.2 e 7.3, nós mostramos a evolução de w e w′ 
omo funçãode z obtida para as 
ombinações CS + BAO + H(z) e U1 + BAO + H(z),respe
tivamente. Nós �xamos z∗ em (7.5) e realizamos a análise estatísti
aobtendo os valores de w(z∗) e w′(z∗) que melhor ajustam os dados e seusrespe
tivos erros em 95.4% de 
on�ança. Então, in
rementamos z∗ de ∆z∗ =
0.25 e repetimos o pro
edimento para obter w(z∗ + ∆z∗) e w′(z∗ + ∆z∗) eseus respe
tivos erros em 2σ. Este pro
edimento é realizado desde z∗ = 0até z∗ = 1.75, de forma a 
obrir todo o intervalo de redshifts dos dadosque foram utilizados, 0 < z ≤ 1.75. Nós também fazemos uma análisepara z∗ = 0.875 que 
orresponde ao 
entro do intervalo de redshifts. Note
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Figura 7.2: Evolução de w (a) e w′ (b) originadas da 
ombinaçãoCS+BAO+H(z). As barras de erro 
orrespondem ao erro estatísti
o em 2σdo ajuste obtido pela expansão (7.3) para w e w′ em 
ada z∗ e as 
urvas ver-melha e azul representam o 
orrespondente intervalo para as parametrizaçõesdis
utidas anteriormente. Claramente, nenhuma evidên
ia de uma evoluçãotemporal de w é en
ontrada sobre o intervalo de redshifts em questão.que o valor de ǫ é máximo para expansão em torno z∗ = 0 e z∗ = 1.75(ǫ = 1.75) e é mínimo para expansão em torno de z∗ = 0.875 (ǫ = 0.875).As 
urvas (azul e vermelha) 
orrespondem aos vín
ulos em 2σ para as duasparametrizações de primeira ordem dis
utidas anteriormente. Note que aaproximação de segunda ordem se mostra muito mais sensível aos dados e, por
onsequên
ia, muito mais e�
az na determinação da dependên
ia temporalque parametrizações de primeira ordem para w.Para a 
ombinação CS + BAO + H(z) (Fig. 7.2), �
a 
laro que uma
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onstante w′ = 0 não pode ser ex
luída. Se nós des
onsi-derarmos o ponto z = 1.75 temos que uma 
onstante 
osmológi
a [(w, w′) =
(−1, 0)℄ é inteiramente 
ompatível 
om as observações em questão3.Contudo, esta 
on
lusão é signi�
antemente modi�
ada quando os dadosdo CS são substituído pelos do U1 (Fig. 7.3). A Figura 7.3 (a) mostrauma 
lara evidên
ia de um 
omportamento do tipo 
ampo es
alar de quinta-essên
ia. Os valores de w(z∗) que melhor ajustam os dados indi
am um
omportamento de quinta-essên
ia do tipo freezing, o qual pare
e estar dea
ordo 
om dis
ussões re
entes usando té
ni
as de re
onstrução tais 
omo aanálise de 
omponentes prin
ipais[125℄ e o método de máxima entropia[126℄.Além disso, há uma 
lara in
ompatibilidade em ≃ 2σ entre nossa té
ni
a deobtenção ponto a ponto via expansão em séries e o valor w = −1 em todo ointervalo de redshifts 
onsiderado. Pela Figura 7.3 (a) podemos ver o quantoa equação de estado da energia es
ura se afasta da equação de estado dová
uo, mas ainda não �
a 
laro se um valor de w = cte. é ou não ex
luído.O desvio de uma equação de estado 
onstante é eviden
iado na Figura 7.3(b). Note que a partir de z = 0.75, w′(z) se afasta 
ada vez mais do valor
w′ = 0 ex
luindo em 2σ uma equação de estado estáti
a. Este resultadoestá de a
ordo 
om resultado obtido no Capítulo 6 para a parametrização(6.1) a partir dos dados do SDSS-MLCS2K2 os quais favore
em uma energiaes
ura originada de um 
ampo es
alar 
an�ni
o. Note, entretanto, que oU1, assim 
omo o CS, são 
alibrados 
om o método SALT2, o que nos faz
rer que a abordagem que estamos propondo para investigar a dinâmi
a daenergia es
ura é menos sensível à forma 
omo os dados foram 
alibrados,podendo 
aptar desvios de uma equação de estado 
onstante mesmo paradados 
alibrados 
om o método SALT que usa o ΛCDM 
omomodelo �du
ial.Este resultado revela a força de nossas hipóteses e a enorme vantagem deutilizarmos a expansão em série (7.3) para obtenção ponto a ponto de w e w′sobre parametrizações de primeira ordem para w4. Devemos ainda men
ionarque as mesmas 
on
lusões apresentadas a
ima são também obtidas se as3De fato, em z = 1.75 w 6= −1 e w′ = 0 está no limite do erro estatísti
o. Comoé su�
iente que (w, w′) 6= (−1, 0) para um úni
o valor de z, poderíamos a�rmar que a
onstante 
osmológi
a é ex
luída. Contudo, é bom ter um pou
o de 
autela e esperar queoutros dados nos permitam visualizar isso mais 
laramente4Note que o fato de toda a informação sobre a dependên
ia temporal de w estar 
o-di�
ada no parâmetro w′

0
em parametrizações de w baseadas em expansões de primeiraordem restringe demais a investigação da evolução de w 
om o passar do tempo, visto que

w′

0
tem que ser tal que, além de forne
er uma estimativa de seu valor hoje, deve aindadar 
onta de todos os w′(z), i.e., todos os valores de w′ são 
orrela
ionados. Isto semdúvida deve tornar os espaço paramétri
o w0 −w′

0
muito degenerado, independentementeda função de expansão es
olhida. Por sua vez, em nossa abordagem 
ada valor w′(z∗) éobtido de forma independente, o que forne
e um espaço de fase menos degenerado
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Figura 7.3: A mesma análise da Fig. 7.2 para a 
ombinação U1+BAO+H(z).Note que, enquanto as parametrizações de primeira ordem não impõem qual-quer vín
ulo restritivo sobre a evolução de w e w′, a análise ponto a pontobaseada na expansão (7.3) mostra 
laramente um desvio de Λ (a) e de umaequação de estado w = cte. (w′ = 0) (b).medidas de H(z) forem removidas da análise5.A Figura 7.4 mostra os resultados obtidos para 
ombinação U1 + BAO.Como podemos ver, o desvio de uma equação de estado 
onstante torna-seainda mais a
entuado quando as medidas de H(z) são retiradas da análise.Ex
eto para o ponto z∗ = 0.25, w′ 6= 0 para todos os valores de z∗ 
onsi-derados. Campos fantasmas (w(z) < −1 ∀ z) 
ontinuam ex
luídos em 2σ,5De fato, apesar de os dados de H(z) ajudarem a reduzir a degeneres
ên
ia entre osparâmetros 
osmológi
os existe muita des
on�ança a respeito destes dados visto que asmedidas ainda são muito pou
o pre
isas.
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Figura 7.4: Resultados obtidos para a 
ombinação U1+BAO. As linhas 
or-respondendo aos modelos paramétri
os (4.10) e (6.1) foram removidas paratornar a visualização mais 
lara. Note que a dependên
ia temporal é aindamais 
lara quando removemos H(z) de nossa análise. No entanto, o espaçoparamétri
o é alargado, i.e., os erros estatísti
os em w e w′ são maiores. Istorevela a utilidade dos dados de H(z) mesmo em pou
a quantidade e 
omin
ertezas ainda muito grandes. Infelizmente, a pou
a pre
isão destes dadospõe em ris
o sua 
redibilidade, daí a ne
essidade de realizarmos a mesmaanálise sem in
luí-los.
ontudo, quinta-essên
ia (−1 ≤ w(z) ≤ 1) en
ontra-se no limite do erro em
z = 0, de forma que é difí
il 
om base apenas neste grá�
o a�rmar que um
ampo es
alar 
an�ni
o é a origem mais provável da a
eleração 
ósmi
a. Noteainda que a remoção das medidas do parâmetro de Hubble torna os erros es-tatísti
os muito maiores (resultado de um espaço de fase mais degenerado), oque evidên
ia a utilidade destes dados para limitar os valores de parâmetros
osmológi
os.
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Figura 7.5: Re
onstrução do parâmetro de desa
eleração a partir dos inter-valos em 2σ de w(z) e w′(z) mostrados nas �guras Figs. 7.2 e 7.3. A 
urvavermelha representa o modelo ΛCDM 
om Ωm,0 = 0.27 enquanto que a linhatra
ejada 
one
ta os pontos q(z) do melhor ajuste para 
ada valor z∗ e for-ne
e um estimativa do redshift de transição (ponto em que 
ruza a linha quesepara as regiões (A) (q < 0) e (D) (q > 0)), i.e., zt ≃ 0.78 (a) e zt ≃ 0.65(b).Para efeito de ilustração, uma re
onstrução do parâmetro de desa
elera-ção q(z) a partir dos intervalos em 2σ de w(z∗) e w′(z∗) mostrados nas Figs.7.2 e 7.3 é mostrada na Figura 7.5. A 
urva vermelha representa o modelo
ΛCDM 
om Ωm,0 = 0.27 (o valor do melhor ajuste para este parâmetro en-
ontrado na análise das Figuras. 7.2 e 7.3). Claramente, o 
omportamentode nosso método de re
onstrução está em total a
ordo 
om o 
enário padrãoquando a 
ombinação CS+BAO+H(z) é usada, enquanto que para 
ombi-nação usando o U1 (U1+BAO+H(z)), os valores obtidos a partir da nossaestratégia se afastam do modelo ΛCDM em até 2σ para valores altos de z∗(z∗ ≥ 0.75). No que diz respeito ao 
omportamento de q(z), nós não obser-vamos qualquer evidên
ia de redução da a
eleração 
ósmi
a, o que está dea
ordo 
om o 
omportamento freezing de w(z) mostrado na Figura 7.3(a).Por �m, nós obtemos os valores de w e w′ forne
idos pelos dados do U2
ombinados 
om o parâmetro de BAO6. O U2 possui 160 medidas a mais queo CS e 290 medidas a mais que o U1 e 
onstitui a maior 
ompilação de dados6Este pro
edimento repetitivo pode pare
er desne
essário. Contudo, é de extremautilidade que repitamos nossa análise usando vários 
onjuntos de dados pois isto permitetestar a 
onsistên
ia da abordagem que estamos propondo, a qual ambi
ionamos que setorne um padrão de investigação de futuros estudos a
er
a da natureza da energia es
ura.
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Figura 7.6: Resultados obtidos para a 
ombinação U2+BAO. Os pontosvermelhos (z = −0.4 e z = −0.2) 
orrespondem à extrapolações do intervalode redshifts 
oberto pelos dados. Note que, se olharmos apenas para o grá�
ode w×z (Fig. a), não é possível des
artamos uma equação de estado 
onstanteou mesmo uma 
onstante 
osmológi
a (ambos estão dentro da região de 95.4%de 
on�ança) apesar da forte indi
ação por modelos dinâmi
os. Contudo, ográ�
o de w′(z) (Fig. b) não deixa dúvidas quanto à dependên
ia temporal.De fato, se olharmos simultaneamente para os dois grá�
os veremos que apossibilidade de termos o par (w, w′) = (cte., 0) ∀ z é ex
luída. Ou seja,apesar de em z = 1.4 haver uma remota possibilidade de w = −1, não há apossibilidade de w′ = 0 em 2σ.de SNe Ia disponível atualmente. Como vimos no Capítulo anterior, os dadosdo U2 forne
em um espaço paramétri
o bem mais restrito do que os dadosdo SDSS. Visto que os resultados obtidos 
om os dados do SDSS 
alibrados
om o método SALT2 forne
em resultados similares aos al
ançados 
om oU2, ex
eto pela pre
isão, e que esses mesmos dados 
alibrados 
om o método
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ulos Observa
ionaisMLCS2K2 
onduzem a um w que evolui 
om o tempo, nos pare
e que ésu�
iente re
onstruir w e w′ 
om o U2.Se a dependên
ia temporal �
ar 
on�rmada, uma análise 
om os dadosdo SDSS 
alibrados 
om o método MLCS2K2 devem 
onduzir a uma equaçãode estado ainda mais distante de um w 
onstante, ao passo que as 288 SNeIa do SDSS 
alibradas 
om a té
ni
a SALT2 devem seguir aproximadamenteos pontos obtidos 
om o U2 no melhor ajuste, aumentando apenas as barrasde erro7.A Figura 7.6 mostra o resultado obtido da 
ombinação U2+BAO. Ospontos em vermelho são extrapolações do intervalo de redshifts 
oberto pe-los dados e 
orrespondem à expansões em torno de z = −0.4 e z = −0.2.Nós utilizamos um passo de ∆z∗ = 0.2 de forma a 
obrir todo intervalo deredshifts 0 < z ≤ 1.4. Novamente, observamos que uma equação de estado
onstante é ex
luída em 2σ (w′ 6= 0). Campos fantasmas estão no limite doerro estatísti
o (z = 1.2 e z = 1.4) e, para sermos honestos, não podemosdes
artá-los. Campos es
alares são razoavelmente prováveis, mas a situaçãomais favore
ida pare
e ser de uma energia es
ura que 
ombina os 
ompor-tamentos de 
ampos es
alares 
an�ni
os e 
ampos fantasmas. Note que oserros são menores que os da Figura 7.4, 
omo esperaríamos que fosse, vistoque o U2 
ontém 290 SNs a mais que o U1.Comentários FinaisNeste Capítulo, nós desenvolvemos uma té
ni
a independente de modelopara re
onstruir w e w′ diretamente dos dados. Este método é importantepois pode revelar uma possível evolução temporal da energia es
ura sem osví
ios de
orrentes da utilização de um determinado modelo para equação deestado ou para o poten
ial es
alar. Apesar de nós termos en
ontrado, à luzdos dados atuais, fortes evidên
ias para uma equação de estado dinâmi
a, nósdevemos ressaltar que este não é nosso resultado mais importante uma vezque novos 
onjuntos de dados mais pre
isos e mais numerosos podem mudarsigni�
ativamente nossas 
on
lusões. O ponto prin
ipal é a metodologia queempregamos para abordar o problema. Nós a
reditamos que próxima geraçãode experimentos dedi
ados a medir as propriedades da energia es
ura (e.g.,SNe Ia a altos redshifts e os
ilações a
ústi
as da matéria bari�ni
a � veja Refs.[93, 127℄) forne
erão a pre
isão su�
iente para determinar se (ou não) w evolui7É obvio que este alargamento das barras de erros deve a
abar 
onduzindo a um re-sultado 
ompatível 
om ΛCDM, assim 
omo a
onte
e quando utilizamos os dados CS.Contudo, a quantidade menor de dados 
onduz a uma estatísti
a mais pobre, ex
eto seestes dados forem medidos 
om uma pre
isão muito maior que os dados da amostra 
omum maior número de medidas, o que pre
isamente não é o 
aso.
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om o tempo. Neste sentido, nós esperamos que a té
ni
a que desenvolvemosseja de grande utilidade e se torne uma das prin
ipais ferramentas para seestudar a evolução temporal de w e, 
onsequentemente, a natureza da energiaes
ura.





Capítulo 8Con
lusõesDurante a última dé
ada, uma série de observações de alta qualidadetransformaram radi
almente a área da 
osmologia. Medidas de distân
ias deSupernovas do Tipo Ia 
ombinadas 
om observações da radiação 
ósmi
a defundo e 
om os dados de estrutura em larga es
ala indi
am que o Universopassa atualmente por uma fase de a
eleração. No 
ontexto da teoria da rela-tividade geral, estas observações são usualmente expli
adas pela introduçãode uma 
omponente de energia hipotéti
a, de natureza ainda des
onhe
ida,denominada energia es
ura. Esta nova 
omponente do �uido 
ósmi
o usual-mente é 
ara
terizada pelo parâmetro de sua equação de estado w = pee/ρee,o qual deve ser negativo o su�
iente para que a quantidade ρ + 3p seja nega-tiva.Determinar a natureza da energia es
ura ou, equivalentemente, des
obriro me
anismo por trás da presente fase de a
eleração 
ósmi
a 
onstitui umdos maiores desa�os da físi
a teóri
a atualmente, o que torna w uma dasquantidades mais pro
uradas pelos 
osmólogos nos dias de hoje. O valor de
w é de
isivo para dois dos prin
ipais 
andidatos à energia es
ura: a densidadede energia do vá
uo (w = −1) e um 
ampo es
alar dinâmi
o (w = w(z)).Na práti
a, há pelo menos três formas de ata
armos o problema. A primeirae mais direta é resolver a equação de Klein-Gordon para um poten
ial es-pe
í�
o, o que intrinse
amente supõe que a energia es
ura tem sua origemnum 
ampo es
alar dinâmi
o (assim 
omo a es
olha de w = −1 automati
a-mente impõe que o vá
uo quânti
o é o responsável pela a
eleração 
ósmi
a) e,portanto, não nos forne
e uma interpretação independente de modelo. Umasegunda abordagem é 
onstruir uma forma fun
ional para w em termos dosvalores atuais de w e w′, i.e., w0 e w′

0. A função w(z) geralmente é 
ons-truída de forma que tenha quinta-essên
ia, 
ampos fantasmas e a 
onstante
osmológi
a 
omo 
asos parti
ulares. Tal pro
edimento também não podenos dar um resultado independente de modelo visto que a forma do espaço97



98paramétri
o w0 − w′
0 depende essen
ialmente da forma es
olhida para w(z).A ter
eira abordagem 
onsiste em tentar re
onstruir a equação de estado daenergia es
ura diretamente dos dados. Esta última abordagem é a mais pro-missora e menos dependente de modelo. Contudo, obter w(z) diretamentedos dados é uma tarefa muito longe de ser simples.Nesta Tese, �zemos uso tanto da segunda abordagem quanto da ter
eira.Dentro da segunda abordagem, foram propostas duas novas parametrizaçõespara a equação de estado da energia es
ura. A primeira delas é 
ara
teri-zada por um parâmetro β, a qual re
upera três das parametrizações mais
omumente investigadas na literatura nos limites em que β → (−1, 0, 1),enquanto que para outros valores de β esta nova parametrização admite umnovo e maior intervalo de soluções 
osmológi
as. Tal �exibilidade é parti
u-larmente importante na pro
ura por w(z) não apenas por aumentar o númerode possibilidades a serem testadas, mas prin
ipalmente por ajudar a reduzirresultados enganosos que parametrizações inadequadas de w podem produzir.A viabilidade observa
ional deste modelo foi veri�
ada utilizando os dadosde SNs Ia, RCF, BAO e medidas de H(z). Embora esta nova parametrizaçãoseja 
ompletamente 
ompatível 
om tais observações, não é possível extrairuma estimativa razoavelmente pre
isa para β, visto que o espaço paramétri
oé 
ompletamente degenerado (veja a Figura 5.3).A segunda parametrização proposta nesta Tese era dire
ionada a estendero regime de apli
abilidade da equação de estado da energia es
ura a toda ahistória do universo: z ∈ [−1,∞[ (um defeito de muitas parametrizações, in-
lusive da parametrização generalizada proposta por nós, é que elas divergemquando apli
adas a todo o intervalo de redshifts permitido). Para este �m,foi proposta uma função w(z) bem 
omportada durante toda história do Uni-verso. O fato de w ser uma função limitada de z nos permitiu então dividiro espaço paramétri
o w0 − w′

0 em regiões bem de�nidas, asso
iadas a dife-rentes 
lasses de energia es
ura, possibilitando 
lassi�
ar diferentes 
lassesde modelos de a
ordo 
om a região do plano (w0, w
′
0) em que se en
ontrem.Este modelo paramétri
o foi testado observa
ionalmente 
om três amostrasde SNe Ia diferentes, 
ombinadas 
omo os dados de RCF, BAO e H(z). Foimostrado que os vín
ulos observa
ionais obtidos sobre os parâmetros w0 e

w′
0 dependem muito da amostra de SNe Ia 
onsiderada. Por exemplo, paraSNe Ia 
alibradas 
om o método SALT2 (SNLS, U2 e SDSS-SALT2) foi mos-trado que nenhum modelo de energia es
ura pode ser ex
luído (Figuras 6.2,

6.3 e 6.4), havendo espaço tanto para quinta-essên
ia quanto para 
amposfantasmas (e modelos que mes
lam os dois tipos de 
omportamento), as-sim 
omo para modelos 
om w = cte.. Esta 
on
lusão muda radi
almentequando as SNe Ia 
alibradas 
om o método SALT são substituídas por su-pernovas 
alibradas 
omo o método MLCS. Para SNe Ia 
alibradas 
om o
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lusões 99método MLCS2K2, nós obtivemos que tanto a 
onstante 
osmológi
a quanto
ampos fantasmas são ex
luídos e que 
ampos es
alares 
an�ni
os são osmais favore
idos (embora ainda haja um espaço 
onsiderável para modelosde energia es
ura que 
ombinam um 
omportamento do tipo quinta-essên
ia
om um 
omportamento do tipo fantasma). Este segundo resultado eviden-
ia a utilidade da nossa parametrização para dete
tar possíveis desvios deum valorw = cte. e revelar a 
lasse de modelos que devemos estudar paraentender as origens da a
eleração 
ósmi
a e a natureza da energia es
ura.O resultado mais importante desta Tese foi obtido seguindo a ter
eiraabordagem para o problema da natureza da energia es
ura. Para re
onstruira equação de estado da energia es
ura, nós adotamos um pro
edimento ex-tremamente simples: expandimos a densidade de energia es
ura em tornode um redshift z∗ e utilizamos a equação de 
ontinuidade 
omo fórmula dere
orrên
ia para obter as derivadas de ρee em termos de w e suas derivadas.A vantagem de rees
rever os 
oe�
ientes da expansão de ρee em termos de
w e suas derivadas é que estes parâmetros forne
em uma estimativa maisdireta da evolução temporal da energia es
ura que as derivadas de ρee. Porexemplo, um valor de ρ

(v)
ee 6= 0 irá 
ertamente ex
luir a 
onstante 
osmológi
a
omo alternativa viável à energia es
ura, mas não é su�
iente para ex
luiruma energia es
ura 
om w = cte.. Por sua vez, é su�
iente que um valorde w′ diferente de zero seja obtido para ex
luir qualquer possibilidade de

w ser 
onstante, indi
ando que a energia es
ura pode ter sua origem num
ampo es
alar dinâmi
o. O pro
edimento que foi empregado para estudar adependên
ia temporal de w foi o seguinte:
• trun
amos a série no ter
eiro termo;
• �xamos z∗ e realizamos a análise observa
ional obtendo os valores de

w(z∗) e w′(z∗) que melhor ajustam as observações e seus respe
tivoserros estatísti
os;
• repetimos o pro
edimento para z∗ + ∆z∗ até que todo intervalo deredshifts sob 
onsideração seja 
oberto.Assim, fomos 
apazes de obter w e w′ para vários valores de z. A depen-dên
ia temporal de w �
a estabele
ida se para pelo menos um z∗ no intervalo
onsiderado, w′(z∗) 6= 0. Foram empregados vários 
onjuntos de SNe Ia 
om-binados 
om RCF, BAO e H(z) e obtivemos que w difere de uma 
onstanteem 2σ. Campos fantasmas também são ex
luídos 
om 95.4% de 
on�ança.Apesar deste resultado bastante interessante, devemos ressaltar que mais im-portante que o resultado em si é o método que foi utilizado, que nos permiteuma sondagem mais direta da função w(z). Nós devemos ressaltar que este



100método pode ser útil na análise dos dados futuros e deve ser utilizado 
omouma das prin
ipais formas de investigarmos a dependên
ia temporal de w e,
onsequentemente, a natureza da energia es
ura, visto que ele não supõe ummodelo espe
í�
o para w.
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