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Resumo

Os recentes avancos observacionais da Astronomia e um arcabougo
tedrico cada vez mais consistente, transformaram a Cosmologia numa das
mais excitantes areas da ciéncia contemporanea.

Nesta tese, modelos homogéneos e inomogéneos contendo matéria
escura e diferentes tipos de energia escura sao confrontados com dados
observacionais recentes. Inicialmente, analisamos os vinculos oriundos da
existéncia de objetos velhos em altos redshifts, Supernovas do tipo Ia e
fracao de massa do gas em aglomerados de galaxias para 2 classes distintas
de modelos homogéneos: decaimento do vacuo e X(z)CDM. Considerando
o quasar APM 08279 + 5255, em z = 3,91 e idade entre 2 — 3 bilhoes de
anos, obtemos 0,2 < Q,; < 0,4 enquanto o parametro 3, quantificando
a contribuigao de A(t), estd restrito ao intervalo 0,07 < g < 0,32;
implicando numa idade minima para o universo de 13,4 bilhoes de anos.
Um limite inferior para o redshift de formacao do quasar (zy > 5,11)
foi também obtido. Nossas analises, incluindo modelos planos, fechados e
hiperbdlicos, mostram que nao existe uma crise de idade para esses cenarios
com A(t). Os testes com dados de SNe Ia e fragdo de massa do gés foram
realizados com modelos do tipo X(z)CDM plano. Para uma equagao de
estado, w(z) = w,+w1 2, obtemos como melhor ajuste w, = —1,25,w; = 1,3
e 2y = 0,26, enquanto nos models com w(z) = w, +w;12/(1 4+ 2), o melhor
ajuste é w, = —1,4, w1 = 2,57 e Qyy = 0, 26.
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Em outra linha de desenvolvimento, discutimos as influéncias das
inomogeneidades observadas considerando a distancia de diametro angular
proposta por Zeldovich-Kantowski-Dyer-Roeder (ZKDR). Aplicando o
método estatistico x? para uma amostra de dados de didmetros angulares
de fontes de radio compactas, o melhor ajuste para os parametros
cosmolégicos nos modelos XCDM foram €23, = 0,26, w = —1,03ea = 0,9,
onde w e « sao os parametros da equacao de estado e de aglomeramento,
respectivamente. Esses resultados sao compativeis com uma componente
do tipo energia fantasma (phantom energy, w < —1). Os possiveis espagos
bidimensionais associados ao plano (a , €j,) foram também restritos
utilizando dados de SNe Ia e fracao de massa do gas em aglomerados de
galaxias. No teste de Supernovas os parametros de interesse estao restritos
aos intervalos 0,32 < Q); < 0,5(20) € 0,32 < a < 1,0(20), enquanto para
fragdo de massa do gas temos 0,18 < Qj; < 0,32(20) e todos os valores
de o sao permitidos. Na andlise conjunta envolvendo supernovas e fracao
de massa do géas foi obtido 0,18 < Qj; < 0,38(20). Em linhas gerais, o
presente estudo sugere que a influéncia das inomogeneidades cosmologicas
na distribuicao de matéria precisam ser consideradas com mais detalhe
ao se analisar os testes cosmoldgicos. Além disso, o tratamento analitico
baseado na distancia ZKDR pode fornecer correcoes importantes para os

chamados testes de background em cosmologias do tipo FRW.
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Abstract

The recent observational advances of Astronomy and a more consistent
theoretical framework turned Cosmology in one of the most exciting
frontiers of contemporary science.

In this thesis, homogeneous and inhomogeneous Universe models
containing dark matter and different kinds of dark energy are confronted
with recent observational data. Initially, we analyze constraints from the
existence of old high redshift objects, Supernovas type Ia and the gas
mass fraction of galaxy clusters for 2 distinct classes of homogeneous
and isotropic models: decaying vacuum and X(z)CDM cosmologies. By
considering the quasar APM 0827945255 at z = 3.91 with age between 2-3
Gyr, we obtain 0,2 < ), < 0,4 while for the # parameter which quantifies
the contribution of A(t) is restricted to the interval 0,07 < § < 0,32
thereby implying that the minimal age of the Universe amounts to 13.4
Gyr. A lower limit to the quasar formation redshift (z; > 5,11) was
also obtained. Our analyzes including flat, closed and hyperbolic models
show that there is no an age crisis for this kind of decaying A(t) scenario.
Tests from SNe Ia and gas mass fraction data were realized for flat
X(z)CDM models. For an equation of state, w(z) = w, + w2, the best
fit is w, = —1,25, w1 = 1,3 and Q) = 0,26, whereas for models with
w(z) = w, +w12/(1+ 2), we obtain w, = —1,4, w; = 2,57 and Qy; = 0, 26.



In another line of development, we have discussed the influence of the
observed inhomogeneities by considering the Zeldovich-Kantowski-Dyer-
Roeder (ZKDR) angular diameter distance. By applying the statistical x2
method to a sample of angular diameter for compact radio sources, the best
fit to the cosmological parameters for XCDM models are €2y, = 0,26,w =
—1,03 and a = 0,9, where w and a are the equation of state and the
smoothness parameters, respectively. Such results are compatible with a
phantom energy component (w < —1). The possible bidimensional spaces
associated to the plane (« , €2)7) were restricted by using data from SNe Ia
and gas mass fraction of galaxy clusters. For Supernovas the parameters are
restricted to the interval 0,32 < Q) < 0,5(20) and 0,32 < «a < 1,0(20),
while to the gas mass fraction we find 0,18 < Qy < 0,32(20) with
all allowed values of a. For a joint analysis involving Supernovas and
gas mass fraction data we obtained 0,18 < Qp; < 0,38(20). In general
grounds, the present study suggests that the influence of the cosmological
inhomogeneities in the matter distribution need to be considered with more
detail in the analyses of the observational tests. Further, the analytical
treatment based on the ZKDR distance may give non-negligible corrections

to the so-called background tests of FRW type cosmologies.
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Notacao e Convencoes

e Assinatura da métrica: (+, -, —, —)

e Indices gregos variam de 0 a 3 e latinos de 1 a 3. Indices repetidos

obedecem a convencao de Einstein.
e Derivada parcial: 22 = ¢, = ¢
p © e — Pa = Pla

e Derivadas covariante: AT = A% + I'55A ou Aflg = Al + Fi‘ﬁAA
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Introducao

Cosmologia é o ramo da astronomia que investiga a origem, estrutura
e evolugao do universo. Os estudos da area comecaram em 1917,
com a publicagado do artigo de Einstein entitulado Consideracoes
Cosmolodgicas sobre a Teoria da Relatividade Geral (Kosmologische
Betrachtungen Zur Allgemeinen Relativittstheorie). Einstein argumentou
que o comportamento global do universo poderia ser determinado a
partir de leis fisicas conhecidas localmente e também enunciou o chamado
principio cosmolégico, ou seja, a idéia de que em grande escala o
universo nao tem direcoes nem posicoes privilegiadas sendo, portanto,
espacialmente homogéneo e isotrépico. Com base nesse principio ele propos
um universo estatico com curvatura positiva, onde o equilibrio da matéria,
homogeneamente distribuida, seria mantido pela antigravidade gerada pela
constante cosmoldgica [1].

Como ¢é bem conhecido, Einstein nao percebeu de imediato que mesmo
na presenca da constante cosmolégica era possivel obter solucoes das
equagoes descrevendo o campo gravitacional (Relatividade Geral) que
previam um universo dinamico, em contracao ou expansao. A familia de
solucoes expansionistas sao hoje genericamente conhecidas como modelos
do tipo Friedmann [2], em homenagem ao matematico russo Alexander
Friedmann, que as obteve em 1922 (curvatura positiva) e 1924 (curvatura
negativa).

Com o desenvolvimento de novos telescépios, ainda no inicio do século



XX, foi possivel estudar o universo em escalas até entao inexploradas. Um
pioneiro no estudo sistematico das galaxias foi o astronomo americano
Edwin Hubble. Suas observagoes publicadas em 1929, sugeriam que as
galaxias vizinhas estavam se afastando e que a velocidade de afastamento
aumentava com a distancia [3]. Esta conclusao bésica, posteriormente
confirmada com grande precisao, tornou-se uma lei empirica (lei de Hubble)
constituindo a primeira evidéncia observacional da expansao global do
universo. A luz da Relatividade Geral, uma teoria métrica da gravitacao, as
galaxias se afastam umas das outras devido a prépria expansao do espaco.

Em 1998, as observacoes astronomicas baseadas em Supernovas do tipo
[a indicaram que a expansao do universo esta acelerada, tendo a transigao
entre os regimes desacelerado/acelerado ocorrido em redshifts da ordem
da unidade [4]-[7]. Como a gravidade é uma forga atrativa, este fato
surpreendeu a comunidade de astronomos e cosmologos que acreditava
numa expansao desacelerada. A descoberta da expansao acelerada do
universo ¢ de importancia comparavel a deteccao da radiacao césmica de
fundo de 3K, descoberta em 1964 por Penzias e Wilson [8]. Certamente
ela provoca um impacto profundo na nossa compreensao do cosmos, abre
novas perspectivas para a teoria de campos, para a fisica de particulas
elementares, e como toda grande descoberta, lanca novos desafios para a
comunidade cientifica. O atual estagio de expansao acelerada do universo,
suas evidéncias observacionais e as possiveis causas constituem os temas
principais da presente tese.

Uma questao crucial para a qual nao existe ainda uma resposta definitiva
estd relacionada com o ente ou mecanismo que provoca a aceleracao
do universo (ver figura 1). Na verdade, existem algumas propostas na
literatura, embora as observacgoes atuais ainda nao permitam decidir qual
das abordagens é a mais adequada. A principio, podemos dividir as varias

possibilidades em dois grandes grupos. Uma alternativa é admitir que



Metodos Observacionais
I

A 4 \ 4 \ 4 A 4 A 4 A 4

Lentes RCE | dad Diametro || Aglomerado
Gravitacionais Angular de Galaxia

| [ ] | |
Composi¢ao do Universo

elementos
pesados:
0.03%
neutrinos:
0.3%

Supernova

Estrelas: 0.5%

Hidrogénio
e hélio: 4%
Matéria

escura: 25%

Energia
Escura: 70%

Figura 1: A composicao do universo é inferida através de diversos testes cosmoldgicos
independentes. Em algumas situacoes a analise conjunta entre dois ou mais torna-se

essencial.

a teoria de gravitacao utilizada para construir os modelos cosmoldgicos
esta incorreta ou incompleta. Nesse caso, € necessario modificar a teoria
gravitacional de Einstein adicionando um novo termo que seria relevante
apenas para valores suficientemente pequenos da curvatura do espaco-
tempo, isto ¢é, nos estagios mais recentes da evolucao cosmica. E possivel
também modificar a relatividade geral, contudo, de forma ainda mais
extrema. Por tal teoria, a aceleracao cosmica é a manifestacao da existéncia

de uma ou de varias dimensoes espaciais extras tal como prevista pelas



teorias de cordas e de membranas [9, 10]. Neste caso, apenas a interacao
gravitacional é diluida nas dimensoes extras, permitindo assim acelerar a
taxa de expansao do universo quadrimensional. Ambas as possibilidades
tem sido investigadas intensamente. Embora ainda existam dificuldades
conceituais, os modelos cosmoldgicos construidos com base em tais teorias
nao foram descartados pelas observacoes atuais.

A alternativa mais conservadora é manter a validade da Relatividade
Geral e supor a existéncia de uma componente exotica no universo
que provoca aceleracao cosmica. Tal componente ¢é habitualmente
denominada de Energia Escura ou Quintesséncia. Atualmente, o candidato
considerado mais natural pela comunidade é a constante cosmolégica
- A - modernamente interpretada como sendo a energia do vacuo
de todos os campos quanticos preenchendo o cosmos [11]. Segundo
Tahnu Padmanabhan, se a energia escura for a constante cosmolégica, a
Cosmologia terd dado a sua maior contribuigao para a Fisica [12]. Contudo,
existem vérios outros candidatos convivendo na literatura [13, 14], os
mais importantes sendo: (i) Campo Escalar, (ii) Decaimento do Vacuo
- A(t), (iii) Matéria-X e (iv) Gas de Chaplygin. Embora existam algumas
diferencas conceituais entre eles, em termos gerais todos sao compativeis
com os dados existentes até o presente [15]. Portanto, mesmo considerando
que o problema da multiplicidade de candidatos nao foi ainda resolvido pelo
confronto direto com as observacoes, muitas questoes ainda permanecem
em aberto. No ambito da relatividade geral e em teorias similares (como
a teoria de Brans-Dicke e suas variantes), a questdo mais candente no
momento é saber a natureza da energia escura.

A maneira mais pratica de se estudar a composicao do universo é através
dos chamados testes cosmolégicos. Nesta tese investigamos com detalhes
alguns testes, a saber: a idade de objetos em altos redshifts [16, 17], a

distancia de diametro angular versus redshift, a distancia de luminosidade



versus redshift e o diametro angular de fontes distantes [18] e alguns
vinculos provenientes das supernovas do tipo Ia em combinacao com os
dados de raios-X de aglomerados de galdxias [19, 20]. Inicialmente, o
estudo é desenvolvido no contexto das cosmologias do tipo Friedmann, ou
seja, em modelos homogeneos e isotropicos dirigidos pela energia escura.
Em particular, isto significa que possiveis efeitos de lentes gravitacionais
nao foram considerados.

No entanto, sabemos que o conteido material do universo ¢
homogeneamente distribuido apenas em grande escala (> 100Mpc),
enquanto a propagacao da luz é um fenomeno local. A existéncia de
estruturas na escala de galaxias e aglomerados implica que os feixes
de luz provenientes dos objetos distantes devem ser desviados de sua
trajetéria, um efeito que fatalmente modifica as distancias em cosmologia.
Portanto, é extremamente importante investigar como os chamados testes
de background e, em particular, os diversos tipos de distancia sao alteradas
quando modelos mais realisticos do universo (quase friedmannianos) sao
considerados. Nesse sentido, os primeiros estudos relacionados com a
nocao de distancia na presenca de inomogeneidades foram realizados por
Zeldovich (1964) [21], seguido por Kantowski (1969) [22]. Contudo,
uma clara aplicacao para cosmologia foi efetuada somente em 1972,
para o caso de matéria sem pressao (CDM) por Dyer e Roeder [23]
(outras referéncias podem ser encontradas no livro texto de Schneider,
Ehlers e Falco 1992 [24]). A equagdo para a distancia de didmetro
angular em modelos inomogéneos (fundamental para o estudo de lentes
gravitacionais e outros testes) é obtida a partir da equagao Otica de
Sachs. O procedimento originalmente introduzido por Dyer e Roeder é
uma descricao efetiva através do parametro de aglomeramento (smoothness
ou cumpliness parameter), a, representando fenomenologicamente o efeito

de magnificacdo (demagnificacdo) sofrida pelo feixe de luz. De modo



geral, devido ao proprio processo de formacao de estruturas, existe uma
expectativa de uma dependéncia de o com o redshift e também com a
dire¢ao ao longo da linha de visada. Até o momento nao se sabe como
deduzir este parametro de primeiros principios.

E nesse contexto ainda bastante indefinido que se localiza a presente
tese. O objetivo principal é estabelecer vinculos cosmolégicos no
chamado setor escuro (matéria e energia escura) do universo, descrito
pelos parametros de densidade €3, e Qpg, respectivamente, e ainda
sobre o parametro w associado a equacao de estado da energia
escura. Complementando os estudos realizados no contexto de modelos
homogéneos, investigamos também a influéncia das inomogeneidades sobre
a propagacao da luz em modelos com matéria e energia escura. Em linhas
gerais, o desenvolvimento do corpo desta tese esta descrito a seguir.

No Capitulo I, fazemos uma breve revisao da Teoria da Relatividade
Geral (TRG). Seus conceitos bésicos e principais quantidades de caréter
fisico e geométrico sao introduzidas com base nos principios de equivaléncia
e covariancia geral. A constante multiplicativa arbitraria das equacoes de
Einstein é determinada de forma usual, isto é, a partir da aproximacao de
campo fraco (pequenas massas e velocidades), dessa forma assegurando
o limite newtoniano. Também sendo realizado o calculo do desvio
gravitacional da luz, de extrema importancia para o entendimento do
fenomeno de lentes gravitacionais.

No capitulo II, o modelo cosmoldgico padrao e os fatos observacionais
que o consolidaram, incluindo as quantidades fisicas e os resultados
dinamicos mais relevantes sao apresentados.

No capitulo III, apresentamos uma discussao geral do conceito e das
determinacoes de distancia em astrofisica e cosmologia. Existem diversas
definicoes de distancia, a maioria delas diretamente conectadas com o

seu significado empirico. Para a cosmologia as mais importantes sao a



distancia de luminosidade e a distancia de diametro angular (DDA). O
préprio diametro angular, uma quantidade inversamente proporcional a
DDA ¢ também de grande importancia por ser diretamente mensuravel.
Para um nimero grande de barras padroes constitui um poderoso teste
para a geometria do universo [25]. Tal estudo é importante, j4 que nos
ultimos anos alguns grupos tém utilizado este teste para obter vinculos
nas quantidades fisicas, normalmente combinando com os dados de SNe
Ia, Raios-X de aglomerados, radiacao césmica de fundo e outros.

No capitulo IV, é feito uma revisao das aplicacoes de Lentes
Gravitacionais em Cosmologia. O objetivo é mostrar o notavel
desenvolvimento das técnicas e analises tedricas nesse campo. Em alguns
regimes existem efeitos draméticos como os arcos gravitacionais e em outros
apenas uma leve mas coerente distorcao dependendo da distribuicao de
matéria que a luz encontra ao longo de sua jornada. Tais distor¢oes contém
informacoes a partir das quais é possivel reconstruir a distribuicao de massa
da lente projetada no plano do céu [24, 26]. Discutimos também a aplicacao
desta técnica de lentes para o estudo e delimitacao de alguns parametros
de interesse cosmologico.

No capitulo V, fazemos uma aplicacao envolvendo 2 modelos de energia
escura, decaimento do vacuo (A(t)) e o gds de Chaplygin. Novas expressoes
para algumas quantidades observaveis, tais como o lookback time, distancia
de luminosidade, diametro angular sao obtidas. Finalmente, discutimos
com mais detalhe os problemas da idade total do universo e a idade
de objetos velhos em altos redshifts, mostrando como os cendarios com
decaimento do vacuo e gas de Chaplygin passam naturalmente por esses
testes [16, 17].

No capitulo VI, apresentamos o teste da fracao de massas do gas
envolvendo dados provenientes do espectro de raios-X dos aglomerados

de galaxias [20]. Uma das formas mais diretas de limitar a densidade



de matéria do universo, {2, é medir o contéudo baridnico total em
aglomerados. A razao entre a massa do gds e a massa total, fyas
Maas/Mtotal, ¢ uma medida da fracao de barions no universo e, utilizando
a densidade de barions predita pela nucleossintese primordial, podemos
estimar a densidade de matéria escura no universo. Nos ultimos anos, a
fracao, feas, tem sido considerada uma vela padrao [27, 28], potencialmente
valiosa para ser usada como estimador de distancia e, conseqiientemente,
um discriminador independente da energia escura [29] e [20].

No capitulo VII, propomos uma generalizacao da distancia de Dyer-
Roeder [18], denominada nesse trabalho por razdes histéricas como
Zeldovich-Kantowski-Dyer-Roeder (ZKDR). Considerando um modelo
plano, discutimos também a conseqiiente delimitacao de parametros
cosmolégicos tais como 2); e w, com especial énfase nos modelos
inomogéneos dirigidos por uma energia fantasma (phantom energy). O
método estatistico y? foi aplicado aos dados disponiveis na literatura,
0s quais serviram para restringir os possiveis espacos bidimensionais
associados aos parametros de interesse cosmologico. Este é o capitulo
central da tese.

Para finalizar e com o intuito de facilitar uma eventual consulta por
parte de pesquisadores interessados no assunto, mencionamos que 0 Nosso
contato com a literatura indica que as contribuigoes originais da presente
tese encontram-se nos capitulos V, VI e VII (ver referéncias Cunha &
Santos [16], Lima, Santos e Jesus [17], Cunha, Marassi & Santos [20] e
Santos e Lima [18], Santos, Cunha & Lima [19]).



Capitulo 1

Fundamentos de Relatividade Geral

Ao tentar compatibilizar a interacao gravitacional com as idéias da
relatividade restrita, Einstein teve que renunciar ao conceito de espaco-
tempo plano introduzido por Minkowski [30, 31]. A interacao gravitacional
tem uma natureza unica entre todas as forcas: para uma dada condicao
inicial, todos os corpos caem ao longo da mesma trajetoria espacial
independentemente da sua massa e da sua constituicao. Este fato
sugere que a gravidade nao é realmente uma forca mas uma propriedade
geométrica do espaco-tempo. Em particular isto significa que as leis da
Fisica devem ser expressas sob a mesma forma nao importa qual o tipo de
referencial. Nas préprias palavras de Einstein: “O que a Natureza tem a
ver com os sistemas de coordenadas e respectivos estados de movimento?
Afinal nao somos nds que os introduzimos para descrever matematicamente
os fenomenos?”.

A formulacao da Relatividade Geral foi enunciada por Einstein ao
perceber a equivaléncia local entre efeitos gravitacionais e acelerativos.
Nenhum experimento realizado localmente pode distinguir entre um
referencial com aceleracao constante e um referencial sob acao de um campo
gravitacional homogéneo. Por exemplo, se um observador for colocado
dentro de um referencial fechado (sem contato com o ambiente externo),

ele nao poderd saber por experiéncias mecanicas ou eletromagnéticas, se



estd em queda livre, num campo gravitacional constante ou num referencial
cuja a aceleracao seja idéntica a aceleracao gravitacional do suposto sistema
em queda livre. Em ambos os casos, se o observador abandonar um corpo,
de uma altura do solo, este tera o mesmo movimento. O principio da
equivaléncia esta diretamente relacionado com a igualdade entre as massas
gravitacional e inercial dos corpos. A massa inercial determina a resposta
do corpo a forca inercial, quando ele estiver num referencial inercial e a
massa gravitacional determina a resposta do corpo, a forca gravitacional.
Como o movimento descrito nos dois casos é o mesmo, os dois tipos de
massa sao iguais (Minere = Mgrav), 0 que implica na equivaléncia de efeitos

gravitacionais e acelerativos.

1.0.1 Principio de Covariancia Geral

Einstein argumentou que todas as leis da Fisica devem ser expressas
como equacoes tensoriais para que elas se transformem covariantemente
sob mudancas de coordenadas.

Consideremos entao um referencial em queda livre num campo
gravitacional. Um tal referencial é um referencial inercial. Um objeto
caindo com ele move-se linearmente e portanto ao longo de uma geodésica
nesse referencial. Como as geodésicas sao definidas por equacoes tensoriais,
o principio da covariancia geral garante que todos os observadores dirao que
os objetos em queda livre seguem trajetorias que sao geodésicas do espaco-
tempo. Portanto, as equacgoes do movimento num campo gravitacional sao
equagoes das geodésicas.

Por outro lado, a métrica num sistema de coordenadas esta
intrinsicamente relacionada com o campo gravitacional nessas coordenadas.
Devido a relagao entre campo e métrica, as equacoes do campo dizem-nos
nao apenas como as fontes de gravitacao determinam o campo mas também

como elas determinam a curvatura do espaco-tempo.

10



O procedimento mais simples para se implementar os efeitos da
gravitacao nas teorias relativisticas especiais é através do chamado
acoplamento minimo:

i) A equagao vale na auséncia de gravitagao; isto é, ela concorda com
as leis da relatividade especial quando os simbolos de Christoffel sao nulos
(I'g, = 0);

ii) A equacao deve ser manifestamente covariante, ou seja preservando
a forma sob transformacoes gerais de coordenadas.

Em outras palavras, via os Principios de Equivaléncia e de Covariancia
Geral, os efeitos da gravitacao podem ser descritos da seguinte forma: a
métrica de Minkowski é substituida por uma métrica genérica descrevendo
um espago-tempo curvo (.3 = ¢.3) € as derivadas simples sdo

substituidas por derivadas covariantes (|, = ||o)-

1.0.2 Transporte Paralelo ao Longo de uma Curva

Seja A um vetor que é definido em cada ponto da curva parametrizada
2%(s) isto é A = A(z(s)), se os vetores A em pontos infinitesimalmente
préximos da curva z%(s) s@o paralelos e de igual intensidade (mddulo),

—

entdo A é dito ser paralelamente transportado ao longo da curva z®(s).

Logo
dA*
— =0, 1.1
7 (1.1)
ou ainda,
Af;uo‘ =0, (1.2)
onde u® = % é um vetor tangente a curva em cada ponto. Suponhamos

que o vetor A* é transportado por uma particula e que estd em um

referencial inercial. Neste caso as conexoes sao nulas e podemos escrever
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(1.2) como
Afj u® =0, (1.3)

a equagao (1.3) é covariante, portanto valida em qualquer referencial, e é
conhecida como a equacao do transporte paralelo. A derivada covariante

de um vetor ao longo de uma curva é dada por [1]:

DA*  dAH
s = ds + AT (1.4)

onde T\ | as conexoes ou simbolo de Cristoffel

[ag)\u agau ag)\a]

or® Oz ox? "

Segue portanto que a equacao de transporte paralelo (1.3) pode também

1
I, = = g™

(1.5)

ser escrita como DA
"
=0. 1.6
D (1.6)

Note que a eq. 1.3 é na verdade uma espécie de produto interno do tensor

Aﬁa pelo vetor tangente u®. Uma derivada covariante que é contraida com
um vetor forma uma relacao conhecida como derivada direcional. Neste
sentido (1.3) representa a derivada direcional do tensor Aﬁ ., ao longo da

curva tendo u® como 4-vetor tangente.

1.0.3 Tensor de Energia-Momento

Os corpos no universo estao em movimento e, portanto, possuem uma
dinamica que pode ser caracterizada pelo momentum e energia contidos
no sistema. Além disso, devemos ter em mente que ao tratarmos com o
espaco que nao estd vazio temos que reunir todo o conteido de energia
do espaco. Isso nos obriga a considerar todas as possiveis formas de
energia ou seja, matéria, energia radiante, energia elastica, etc, no tensor
energia-momentum (TEM). No entanto, este tensor nao inclui a energia

gravitacional, que na relatividade geral é um fenomeno métrico.
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Se estamos pensando no conteido de matéria do universo como um
fluido, temos que levar em conta as grandezas que descrevem os fluidos.
Um fluido possui densidade, entao definimos que o fluido que permeia o
universo possui uma densidade p. Note que essa densidade serd medida em
cada ponto do espaco-tempo. Ela é medida em um sistema de coordenadas
tal que, no ponto que esta sendo considerado, a matéria esta em repouso.
A isso damos o nome de densidade préopria. Além de densidade, um fluido
possui pressao e essa propriedade também deve aparecer na expressao geral
do tensor energia-momentum.

Suporemos que o observador estd num referencial (Z%) no qual o fluido
estd em repouso. O tensor energia-momento, neste caso, deve ter a forma
do tensor de esforcos em um fluido em repouso, ou seja, as componentes
T = 0, TV = T — 0, T = p§J, sao respectivamente, a densidade de
energia, fluxo de energia e o “stress”. Para o observador no referencial
(%), no qual o fluido tem uma velocidade ¥ e tal que z% = g:”tﬂ.

O tensor de energia-momento nos dois referenciais sao relacionados por
T°% = ASAJT™, ou

T = A AT = AjA)p + ApA]pst. (1.7)

Mas, AJ = 7; AY = yv;; Aj = ' e Ai = 6 + Bu'vjy; onde B =Ll e

v = \/ﬁ, fazendo as devidas substituicoes em 1.7 temos portanto para as

componentes espaciais:
T = pd” + (p+ p)y*v'e’, (1.8)
para as espago-temporais,
T = (p+p)y*v', (1.9)

e para
T = 4*(p + pv?). (1.10)
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Estas componentes podem ser condensadas numa forma manifestamente

covariante:

T = (p+p)uu” — pn®’, (1.11)

onde p denota a densidade de massa e p a pressao, ambas medidas por um
observador comével. Através do acoplamento minimo implementamos os

efeitos da gravitacao

7% = (p+ p) uu” — pg’. (1.12)

Outro exemplo muito utilizado em cosmologia é o caso de um campo

escalar com densidade lagrangeana [32]

L= 10,60~ V(9), (1.13)

podemos também calcular o TEM, T,5 = aqb% — Lg,p3, vemos que
para modelos homogéneos e isotrépicos, podemos sempre reescreve-lo sob

a forma do TEM de fluido perfeito, isto é,

Top = (Pp + Po)Uatls — Psap (1.14)
com
po= 58+ V(0) (1.15)
o
po= 38~ V(0) (1.16)

onde V (¢) é o potencial do campo escalar. Logo, se ¢*> >> V(¢) temos uma
equacio de estado do tipo matéria ultra-rigida (py, = pg) e se ¢* << V()
temos (p, = —py), & pressao é negativa se V(¢) é positivo. Como é bem
conhecido, (ver capitulo II), o campo escalar é um candidato interessante

para representar a energia escura.
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1.1 Equacgoes do Campo Gravitacional

Do ponto de vista matematico, a relatividade geral, como proposta por
Einstein, pode ser considerada um dos pontos culminantes numa nobre
linhagem que comeca com os trabalhos de Gauss e continua com Riemann,
Christoffel, Ricci e Levi-Civita, Hilbert, entre outros. Os trabalhos de
todos esses autores ajudaram e muito no desenvolvimento da TRG. Depois
de algumas tentativas, a forma final das equacgoes propostas por Einstein

[32] podem ser expressas como:

1
R — 5gaﬂR — T (1.17)

onde x é a constante de Einstein. A equacgao (1.17) pode ser reescrita como

G = T, (1.18)

onde G*’ = R — %go‘ﬂ R é o chamado tensor de Einstein.

As equagdes (1.18) contém a conservagao de energia-momento (T”O‘ﬁﬁ =0)
como uma conseqiiéncia imediata das propriedades de G¥.

Para mostrar que Gﬁg = 0, é necessario utilizar a identidade diferencial
de Bianchi. Sabemos que o tensor de curvatura de Riemann-Cristoffel pode

ser expresso pela seguinte forma [2, 33]:

1( 0% Gap 0’9, _ 0%y _ 0’9y
2°0x80xY  Ox®0xr OxPOxPr Ox*Ox”

)+ 9o %Wrgp - gpréw)’
(1.19)

Ragyp =
e suas derivadas covariantes

1 0 gap | Pgsy  Pgay  Pgsp ) (1.20)

Raﬁw\lkz§aﬁ(axﬁaxv OxeOxr  O0xPOxr  Ox*OxY

R :1 0 ( 329a7 0”9 B 0” g B 82967 );
aBMlle = 9 92\ 9xBOxr | OzedxY  0xPOrY Oz
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1 9, 0°gar 829ﬁp 629040 829@‘

Rasoxly = 58:{:7(8:(;58:6P dredxr  dxPdx> (9:60‘5’SUP)'

O que nos leva a Identidade de Bianchi:
Rapypln + Baprllp + Rappay = 0
Faremos agora a conhecida contragao de Bianchi [30]:
Ry px + Binggp + Bonpy = 0-
Contraindo o par de indices (o), temos

RgapIIA + Rgmllp + Rgpx\lla =0,

ou ainda,

Rgpn — Ranjlp + Ripaje = 0-

Contraindo o par (8p), segue que

Ry — Ry + By = 0,

(gﬁ)\R)H)\ — ZRﬁi = 0.

(1.22)

(1.23)

(1.24)

(1.25)

(1.26)

(1.27)

(1.28)

A equacao seguinte resulta das operacoes anteriores e por utilizacao das

propriedades de simetria do tensor de Riemann (que diminue para 20 o

vinculo de componentes independentes):

1
A A — (B _
(R’ —igﬁ R)jj3=Gj; =0,

(1.29)

que as leis de conservagao de energia e momentum (Tﬁj 5’\ = 0) estao contidas

nas equacoes do campo gravitacional.
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1.1.1 Constante de Einstein

Utilizando a aproximacao de campo fraco é possivel determinar a
constante de Einstein y. Como vimos anteriormente, a equacao de Einstein

pode ser expressa como

« [0} 1 « (e
contraindo ambos os membros temos: R — 2R = xT = R = —XT, e
portanto
(6] [0} 1 «

Para obter a teoria de Newton como caso limite é conveniente escrever

o tensor Tj sob a forma (ver 1.14)

T3 = puupg, (1.32)
que é o tensor de energia-momento para poeira (p = 0). Lembrando
que a quadrivelocidade é normalizada, u®*u, = 1, temos apenas quatro

incognitas: 3 componentes da velocidade e a densidade de matéria. As

componentes de T sao:

0 _ 0, . 0 _ 0,
15 = puue; T = puug;

T, = pu'uj; (1.33)

T = pu“u, = p = poc’. (1.34)
Pela defini¢ao da 4-velocidade

. dat 0 di® ,  dx'  do'da®  uda®
ut = — U =—u = = = —
ds ds’ ds  da%ds ¢ ds’

(1.35)
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Ty >> T T! (1.36)

) j)

det __ 4o (1.37)
ds ds '
T§ = pulugdydos = pdidos = poc’dydos, (1.38)
T =T 2 pyc?, (1.39)
(6] (07 1 «
para o = 3 =
0 __ o 1o 2 1 XPoc”
Ry =x(Ty — §T) = X(poc” — §POC ) = 5 (1.41)
nas condigoes de €ya5 << Nag € §*’gap = 4 temos
9o = Nap + €Yapi gaﬂ - 77 - €7aﬂ
goo = 1+ 2
Das relacoes acima, segue que
9905 = 1" Nap — Y ap + nMyap + O(€), (1.42)
e da definicao do tensor de Ricci
Rop =Togn — Thaps + TagTh, — DoaT5,, (1.43)
temos
Roo = Ty — g + O(€). (1.44)

onde Foo = l U(QUO|O + Goolo — Goolo)- Como o campo ¢ estaciondrio temos:
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1

Ryo = F(/)\OM +0() = Ty = —igwgomm (1.45)
goo = 1 4 €00, (1.46)
1 Y
A~ Ao ~ Ao
I = _577 €000 = —g?? 90 (1.47)

F)\ g_]‘ )\Ua¢

— 1.4
00 c2 axa7 ( 8)
1 0 e 1 0  ..0¢
A ~Y Ao _ i
Foop = 202 (n (‘9:13”) T 29 (n 8:Ui)’ (1.49)
FSOI/\ = —C%V% >~ Ryp = R) em 1° ordem.
Logo,
2 2
0 ~v XPoC Lo Xpoc
= — == 1.
RO 2 — 02V ¢ 2 ) ( 50)
XPoC'
Vip = 22 = 4nGp,, (1.51)

2
que é a equacao de Poisson. Segue, portanto, que a constante de Einstein

x ¢ dada por:

GG

IR

X = (1.52)

c

Na relatividade geral o espaco-tempo ¢ curvo, adquirindo um carater
dinamico que lhe permite descrever o comportamento das particulas
materiais e da luz na presenca de uma dada distribuicao de matéria.
Como conseqiiéncia, a estrutura de cones de luz pode variar de ponto a
ponto. A curvatura do espaco-tempo desempenha nesta teoria um papel

equivalente ao da forca gravitacional na teoria de Newton, adquirindo
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(" Propriedades ) - ~
geon?étricasdo Distribuicadode

espaco-tempo ~ =X mater$-energ|a >~

Figura 1.1: Equagoes de Campo da Relatividade Geral

o carater dinamico de interacao com a matéria. Em outras palavras,
a matéria diz a geometria como deve se curvar enquanto a geometria
(curvatura) diz a matéria como deve se mover (ver figura 1.1). O espago-
tempo da relatividade geral reduz-se, obviamente, ao espago-tempo plano
da relatividade restrita localmente e também nas regioes suficientemente
afastadas das distribuicoes de matéria e energia.

Uma previsao muito importante da TRG sao as ondas gravitacionais.
Assim como uma carga acelerada emite radiacao eletromagnética, as
massas aceleradas devem emitir ondas gravitacionais.

No universo, podem existir varios tipos de fontes de ondas gravitacionais
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como por exemplo sistemas binarios (2 estrelas de néutrons, 2 buracos
negros ou 1 estrela de néutron e 1 buraco negro) colapsando, buracos negros
assimétricos, ou mesmo remanescentes do proprio big bang.

Como detectar estas ondas gravitacionais? Se uma onda gravitacional
encontra um bloco de matéria, este bloco experimenta uma mintscula
variacao em suas dimensoes. Existem diversas experiéncias em andamento
tentando observar esse efeito diretamente. Por enquanto, nenhuma delas
detectou ondas gravitacionais diretamente. Contudo, algumas andlises
independentes indicam que o sistema binario contendo o pulsar PRS1913+
16 emite ondas gravitacionais continuamente. Neste caso, isto é visto de
forma indireta, por um minusculo decrescimento no periodo orbital do
pulsar e portanto de sua orbita, o que ocorre pois ele perde energia emitindo
ondas gravitacionais. Hulse e Taylor [34] descobriram este sistema em 1974

e receberam o prémio Nobel em 1993.

1.1.2 Desvio Gravitacional da Luz

Logo ao completar a Relatividade Geral, Einstein obteve resultados
referentes a trés testes experimentais de sua teoria, os chamados testes
classicos. O primeiro é a Precessao do periélio de Mercurio, este
problema ja era conhecido desde Leverrier, em 1859. Havia uma pequena
discrepancia entre a precessao calculada pela mecanica newtoniana e a
precessao observada, 43,11” + 0,45” por século. Einstein calculou o
valor desta precessao usando a relatividade geral, ele encontrou quase
43". Ao perceber que este resultado era uma conseqiiéncia natural da
sua teoria, sem nenhuma hipdtese adicional, Einstein ficou extremamente
feliz. Abraham Pais, fisico e biégrafo de Einstein, em “Sutil é o Senhor”
[31] escreve que: “esta descoberta foi, eu acredito, a experiéncia emocional
mais forte da vida cientifica de Einstein, talvez de toda a sua vida. A

natureza tinha falado com ele”. O segundo teste é o desvio gravitacional
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da luz e o terceiro o atraso no sinal de radar. Este ultimo sé apareceu
como uma nova possibilidade com a tecnologia do radar e foi proposto
por Shapiro em 1964 [35]-[38]. H& anos que o movimento dos planetas
solares ¢ detalhadamente, acompanhado através de sinais de radio. Os
radares enviam pulsos de ondas eletromagnéticas para os planetas. Esses
pulsos sao refletidos de volta para as antenas. Um estudo do tempo que
transcorre entre a saida e chegada, na antena, do pulso, fornece informacoes
detalhadas sobre a posicao e a velocidade dos planetas, um resultado que
depende do campo gravitacional do sol.

Historicamente, a deflexao da luz das estrelas pelo sol, teve um impacto
cientifico extraordinario, tendo consagrado definitivamente Einstein e suas
idéias de espaco-tempo curvo. A magnitude deste efeito foi por ele
calculada duas vezes. A primeira em 1911, apresentando um erro de
um fator 2 [39], Einstein propos que o efeito fosse observado durante um
eclipse solar total, o que culminou na primeira tentativa de observacao
desse efeito em Minas Gerais, em 1912, por astronomos ingleses, franceses
e brasileiros. A equipe brasileira era chefiada por Henrique Morize, diretor
do Observatério Nacional na época. Infelizmente, as chuvas impediram a
observacao do eclipse. Outras tentativas, em 1914, foram interrompidas
pela 1 Guerra Mundial. A equipe alema foi aprisionada na Criméia, pelo
exército russo. Posteriormente, em 1915, Einstein utilizando a sua recém
formulada TRG chega ao resultado correto. Segundo a TRG, a luz que se
desloca no campo gravitacional é encurvada ao se deslocar proximo de uma
massa, como por exemplo a do Sol, tratamentos mais gerais envolvendo
por exemplo defeitos topologicos sao encontrados na literatura [43, 41, 42].
Toda a atencao foi, entao, dedicada ao eclipse solar total de 29 de maio
de 1919, no Brasil e parte do Atlantico Sul, desta vez houve éxito na

comprovacao do resultado.
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Calculo do Desvio

Utilizando a métrica de Schwarzschild

ds? = (1 — 7;;(’)02dt2 (- :f’)_ler — 202, (1.53)

e o principio de minima agao

dz® dzP
55:5/653:0:5”9@% oy =0, (1.54)
segue que
6 [1(1 = "2)cdt> — (1= "2)~1dr? — (r2% + r2sen®04%))2dp = 0. (1.55)
T

Considerando as equagoes de Euler-Lagrange temos

4 0L, 0L
dp 0z Ox®

A partir da lagrangeana (1.55) podemos obter rapidamente o resultado

— 0. (1.56)

analitico da deflexao da luz.

Paraa =1

Tg)cth —(1—- E) 12— p20% — r2sen?0p* = 0. (1.57)

r r
Como existe simetria central, o movimento é planar e que as condigoes

iniciais sao, 6, = § e 0, = 0, fazendo também r, = 2%]\4 = 2m e uma
mudanca de variavel r = ﬁp), temos que
) ) 212
/
w4+ u ?+2mu (1.58)

O desvio é pequeno, a equacao acima pode ser resolvida de forma

perturbativa (u = u, + ev + O(e?)). A solugio é:
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1 € 1
U= -seny + 27“3<1 + 5 cos 20). (1.59)

%sengo mais um termo perturbativo

de ordem €. Para ¢ = 0 = senp ~ ¢, cos2p ~ 1 e u =0, logo

A trajetoria real dos fotons é u =

1 4 €
0= —0+ — 1.60
To +32r§’ ( )
2 2 2G M
s _2e__m_ _2GM (1.61)

3r, To c2r,
Ou seja, para grandes valores de 7 temos uma linha reta (gos — 7ag)-

O angulo entre as duas assintotas é, entao, dado por:

A:|26|:4GM:(

c’r,

4GM Rg
ARy’ 1o

(1.62)
onde R ¢ o raio do Sol. Fazendo as devidas substitui¢oes temos,
A =1,75" de arco.

Sendo este o desvio gravitacional da luz calculado por Einstein e
observacionalmente comprovado nas cidades de Sobral (Brasil) e na Ilha
do Principe (Africa) durante o eclipse solar total de 1919. Contudo os
resultados conclusivos foram obtidos em Sobral, uma vez que na Ilha do
Principe o mau tempo prejudicou as observacoes. O estudo da deflexao
da luz ainda hoje é realizado em contextos mais gerais, por exemplo no
caso de defeitos topolégicos (Santos, Lima e Bezerra [41], Santos [42]), de
teorias alternativas da gravitacao [43], e possiveis contribui¢oes da energia
escura [44].

Neste ponto é importante mencionar que a base do fenémeno de Lentes
Gravitacionais (LG) é o estudo da deflexao gravitacional da luz, atualmente
desempenhando um papel muito importante no estudo da Cosmologia

moderna.
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O movimento dos feixes de luz na presenga de campos gravitacionais
gerados por uma dada distribuicao de matéria é similar a refracao da luz
numa lente éptica. Inicialmente, Einstein considerou que este efeito era
muito pequeno para ser detectado. Posteriormente, Zwicky (1937)[45, 46]
sugeriu que no caso de uma galaxia servir de lente para outra ou para
objetos mais distantes, o efeito de lente gravitacional seria suficientemente
intenso para ser observado. Em 1963, com o advento da Radio Astronomia,
foi possivel a identificacao dos quasares. Ao mesmo tempo, intmeros
fisicos e astronomos também propuseram a observacao do efeito de lentes
gravitacionais envolvendo quasares e galaxias (ver figura 1.2). Supondo
que a lente pode ser aproximada por uma massa pontual, Refsdal (1964
[47]) calculou o atraso no tempo de percurso (“time delay”) quando duas
imagens sao geradas. Em seguida, considerando um objeto extenso, ele
estimou a massa da galaxia defletora e a constante de Hubble diretamente
dos parametros observdveis num sistema lente-fonte (Refsdall, 1964 [48]).
Outros resultados tedricos importantes foram obtidos por varios autores,
entre eles, Zeldovich (1964) [21], Kantowski (1969) [22], Dyer e Roeder
(1972) [23], fazendo com que as pesquisas no campo de lentes se tornassem
mais sistematicas, o que possibilitou - em 1979 - a deteccao do primeiro
sistema astrondmico apresentando 2 imagens (o QSO 0957+561 A & B,
ver fig. 1.2). Até o presente, muitos sistemas de lentes gravitacionais ja
foram identificados [49, 50, 51], sendo conveniente dividi-los em trés classes

distintas, a saber:

e Algumas dezenas sao imagens multiplas de quasares;
e Muitos anéis foram dectectados em radio e no éptico.
e Viarias dezenas sao identificadas como arcos e arcos estendidos

(arclets).

As lentes gravitacionais constituem uma ferramenta poderosa para
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“pesar” a matéria escura [52]. Elas também servem para:

e Testar adicionalmente a TRG;
e Estender o conhecimento sobre o universo primordial;

e Determinar diretamente a massa total da galaxia lente.

Quando a luz de uma fonte distante passa préximo a uma concentragao
de matéria, sua trajetéria se curva fazendo a fonte parecer estar numa outra
direcao, produzindo também uma distorcao na forma da galaxia distante
[24, 53], por isso a massa da galdxia pode ser medida. Retornaremos a esse
tema no capitulo V.

Na figura 1.2 vemos uma ilustracao gréafica e as quantidades fisicos
pertinentes ao fenomeno de lentes gravitacionais. As distancias entre o
defletor e a fonte, o observador e a fonte e o observador e o defletor,
respectivamente, Dyg, Dg e Dy, devem ser calculados para um dado

modelo cosmolégico (ver capitulo V).
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Capitulo 2

Modelos Cosmolégicos

“Mil mahayugas (4.320.000.000 anos) pela contagem humana constituem um tnico dia de
Brahma, um tnico kalpa. Conheci a terrivel dissolu¢do do universo. Vi todos perecerem,
repetidamente, a cada ciclo. Naquele terrivel tempo, cada dtomo dissolve-se nas dguas primevas

e puras da eternidade, de onde todos vieram, originalmente” (Cosmologia Indiana).

2.1 Cosmologia

O estudo da Cosmologia engloba todos os aspectos tedricos e
observacionais referentes a sua evolucao e a formacao das estruturas
presentemente observadas. Por ser um sistema auto-gravitante, a
construcao dos modelos e sua base tedrica se fundamenta na Teoria
da Relatividade Geral. Portanto, as equacoes de campo de Einstein
constituem o arcabouco matematico para a descricao fisica do movimento
e da distribuicao de matéria no universo. Como ocorre nos varios ramos
da Fisica, na modelagem do universo algumas hipdteses sao usualmente
adotadas para simplificar o tratamento matematico.

O principio cosmoldgico, ou seja, a idéia de que o universo ¢é
espacialmente homogéneo e isotrépico é uma hipotese de trabalho
freqiientemente utilizada em cosmologia. Essencialmente, tal principio é

uma extensao do Principio Copernicano: “a terra nao ocupa um lugar
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privilegiado no espaco”, contudo, aplicado agora ao universo em larga
escala. Quando combinada com o uso de coordenadas coméveis para
descrever o contéudo material coésmico, tal hipétese reduz os graus de
liberdade da métrica para uma funcao arbitraria do tempo, o chamado
fator de escala césmico (ver eq. (2.1)).

Por outro lado, as observacoes astronomicas revelaram que as linhas
espectrais das galdxias se apresentam desviadas para a regiao vermelha do
espectro eletromagnético, fenomeno esse conhecido pelo nome de redshift.
Essa descoberta, realizada por Edwin Hubble em 1929 [3], é interpretada
como uma recessao cosmica, ou seja, o afastamento das galaxias uma das
outras (expansao universal). Mas as galaxias se afastam do que e porqué?
Na verdade, pela descrigao relativistica (e adogao de coordenadas coméveis)
o afastamento das galaxias nao deve ser interpretado como sendo o efeito
de algum processo dinamico inerente a elas. De fato, é o préprio espaco
(variedade 3-dimensional) que esté se expandindo [1, 2, 54], um processo
que vem ocorrendo pelo menos desde a singularidade césmica (big-bang).

As galdxias também nos revelaram uma surpreendente sucessao de
fenomenos que sao comumente estudados no campo da Cosmologia. As
galaxias possuem uma hierarquia em sua distribuicao pelo cosmos. Elas
se reunem em grupos e em aglomerados que podem possuir de centenas a
milhares de membros. Varios aglomerados se reunem em estruturas ainda
maiores, os superaglomerados de galdxias. Portanto, é inevitavel querer
saber se as galdxias sempre existiram ou foram criadas em algum instante
cosmico. Se foram criadas, como isso ocorreu? Nuvens imensas de matéria
se fragmentaram em galaxias ou as galaxias ja formadas é que se reuniram
em aglomerados?

Como o universo esta se expandindo e a temperatura é sensivel a esse
fenomeno - diminuindo com a expansao do sistema - seu valor deve ter sido

extremamente alto nos instantes iniciais. A expansao e o resfriamento do
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universo sao a base da teoria do Big Bang, de onde o universo emergiu
a partir da singularidade cosmica. Nao conhecemos os mecanismos que
geraram a singularidade inicial ou o que estava fazendo o universo antes
de expandir-se. Até mesmo a Fisica capaz de descrever este periodo
ainda é muito especulativa, permanecendo basicamente desconhecida. Este
problema estd associado com as condicoes iniciais num regime onde a
Relatividade Geral, uma teoria classica, deveria ser descrita quanticamente;
o que nos remeteria ao dominio da Cosmologia Quantica, para o qual nao
existe ainda uma teoria bem fundamentada.

Modernamente, o problema das condicoes iniciais do universo ¢é
amenizado supondo-se que logo apos a era de Planck ocorreu um periodo
inflacionario. A expansao colossal que sofre o universo durante a inflacao
teria, entre outras conseqiiéncias fisicas importantes (ver se¢ao 2.1.3), a
capacidade de diminuir ou mesmo eliminar a influéncia das condicoes
iniciais do universo. E como se o universo surgisse novamente, contudo,
com a gravitacao bem descrita pelo seu regime classico. A partir da fase
inflaciondaria, a descricao do universo se torna mais confidvel, pois esta
baseada numa fisica mais bem estabelecida, cujas previsoes podem ser
comparadas com os dados observacionais mais recentes.

Mais sélida ainda é a evidéncia de que grande parte da massa gravitica
do universo é formada por matéria escura, agrupada em torno das partes
mais externas das estruturas, ou seja, formando os halos de galaxias e
aglomerados [55]. A primeira evidéncia robusta de sua existéncia foi obtida
através das chamadas curvas de rotagao de galdxias [1, 45, 54, 56, 57].
Até mesmo em galaxias anas existem evidéncias da existéncia de matéria
escura.

Se contarmos as estrelas e o gas visivel vemos que a partir de uns 10— 15
kpc a massa observada é muito menor que a responsavel pela rotacao.

As curvas de rotagao deveriam ser keplerianas (ou seja, orbitas elipticas
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em torno de uma massa aproximadamente constante), e diminuir com a
distancia segundo r_%). No entanto, as observacoes mostram que as curvas
de rotacao nao seguem as 6rbitas keplerianas, até distancias muitas vezes
maiores do que a porcao luminosa, onde nao ha praticamente estrelas ou
gas [58]. Assim, as curvas sdo interpretadas como evidéncia a favor da
matéria escura, a mesma que € necessaria para explicar o crescimento das
flutuacoes de densidade, que geraram as estruturas em grande escala e
as proprias galaxias. Este problema foi levantado ha uns 70 anos e tem
motivado a busca por particulas exéticas de matéria em laboratério e outros
sistemas astrofisicos, contudo, até o presente, sem resultados concretos na
sua deteccao direta.

A pergunta importante nesse contexto estd relacionada com a natureza
das particulas que constituem a matéria escura. Uma coisa é certa, ela
nao € constituida de proétons, néutrons, nem qualquer coisa construida
por prétons ou néutrons, tais como os restos de estrelas massivas que se
tornaram buracos negros. De acordo com os calculos da nucleossintese
primordial, tais particulas simplesmente nao sao em numero suficiente
para representar a matéria escura. Além disso, apenas uma pequena
fracao da matéria escura pode ser formada por neutrinos, uma vez que
eles sao relativisticos. Particulas “quentes” sao demasiadamente moveis
para formar as estruturas coésmicas observadas, um fenomeno conhecido
na literatura como “free stream” [1, 54].

Atualmente, os melhores candidatos envolvem matéria escura “fria”,
uma categoria que engloba qualquer particula desconhecida pesada e lenta,
ou seja nao-relativistica e fracamente interagente. Uma possibilidade de
estensao do modelo padrao da fisica de particulas é a supersimetria, pelo
menos sendo uma das mais aceitas. Ela postula uma nova familia de
particulas - uma “superparceira’ para cada particula elementar conhecida.

Essas novas particulas sao todas mais pesadas que as conhecidas. A mais
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famosa delas é o neutralino, o qual, juntamente com os axions, constituem
os candidatos naturais para representar a matéria escura fria.

A fim de detectar matéria escura, é preciso saber como ela interage
com a matéria normal. Supoem-se que ela sé interage por intermédio
da gravitacao, a mais fraca de todas as forcas conhecidas da natureza,
o que torna dificil sua deteccao direta, pelo menos com a tecnologia atual.
Contudo, pode ser que essa seja apenas uma aproximacao conveniente
- algo que permite descrever estruturas cdésmicas sem preocupacao com
propriedades mais detalhadas das particulas.

Por outro lado, os dados observacionais provenientes de Supernovas do
tipo Ia (em baixos, intermediarios e altos redshifts) indicam que a expansao
cosmica estd acelerando [4, 5, 6, 7, 59]. No contexto da Relatividade Geral,
tal fato s6 pode ser explicado supondo-se a existéncia de uma componente
extra, com pressao negativa, usualmente denominada Energia Escura ou
Quintesséncia [13, 15, 60, 61, 62]. Na secdo 2.2, descreveremos alguns dos
candidatos mais importantes para energia escura. A descoberta desse setor
escuro na cosmologia (matéria escura e energia escura), a necessidade da
identificacao de sua natureza corpuscular, e o estudo de suas conseqiiéncias

fisicas, estao entre os grandes desafios da cosmologia moderna.

2.1.1 Histoéria Térmica do Universo

A necessidade de se descrever os indmeros processos fisicos que
ocorreram no universo, levou a uma divisao desde o seu nascimento até
hoje em fases, ou eras coésmicas, que estao intimamente associados a
evolucao de sua temperatura. Os periodos mais importantes na histéria
térmica do universo sao [63]: i) Era de Planck; ii) Era de Grande Unificacao;
iii) Era Inflaciondria; iv) Era Hadronica; v)Era Leptonica; vi)Era da
Nucleossintese; vii)Era de Recombinagdo e a viii)Forma¢do de Estrelas,

Galazias e Aglomerados. Em todas essas fases os processos fisicos englobam
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criacao, destruicao e transformacao. Alguns sao mais suaves, outros
sao extremamente violentos e grandes quantidades de energia podem ser
liberadas.

Durante os primeiros estigios da expansao do universo a energia
de radiacao era maior do que a energia da matéria. Atualmente, a
densidade de radiacao é cerca de 107 vezes menor do que a densidade
de matéria do universo. Quando, entretanto, a temperatura do universo
era aproximadamente igual a 4.10*K e a idade do universo era 5.10° anos,
a densidade de radiacao tornou-se igual a densidade de matéria. Antes
daquela época a radiacao dominava a matéria. O estagio inicial do universo
¢ chamado de “era da radiacao” enquanto o estagio subseqiiente, dominado
pela matéria nao-relativistica, é a “era da matéria”, ver figura 2.1.

Logo apds o inicio da era da matéria, um outro evento significante
ocorreu: a criacao de atomos a partir de nicleos e elétrons. A temperatura
do universo, neste estigio, era de cerca de 3.103K. A temperaturas
maiores os atomos estavam ionizados por causa das continuas colisoes
entre particulas e fétons mais energéticos. A medida que a temperatura
caiu abaixo desse valor, os fétons nao tinham mais energia suficiente para
ionizar a matéria, de modo que atomos neutros puderam ser formados.
A maioria dos elétrons tomaram parte na formacao de atomos neutros
de modo que somente uma fracao bem menor de elétrons livres foram
deixados para tras, dai em diante, praticamente cessando a interagao entre
fétons e elétrons livres. Ao mesmo tempo o livre caminho médio dos fétons,
devido ao espalhamento por atomos neutros, se tornou tao grande quanto o
tamanho do horizonte. Por conseguinte os fétons se tornaram desacoplados
da matéria e ficaram livres para se mover através de todo o espaco. O
universo se tornou transparente. Hoje esses fétons constituem a radiacao
térmica que permeia o universo, dotada de um espectro planckiano cujo

pico se encontra na faixa de microondas.
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Figura 2.1: Evolugao do universo segundo o cenario do “Big-Bang”

2.1.2 Radiacao Césmica de Fundo

Foram nos trabalhos de Gamow e colaboradores, publicados na década
de quarenta [64], onde primeiro surgiu a idéia de que o universo primordial
foi dominado pela radiacao. Uma componente remanescente dessa radiacao
é constituida de fotons, que formam hoje o que chamamos de radiacao
cosmica de fundo (RCF) de microondas. Esta radiagao foi descoberta
acidentalmente em 1964 pelos radio-astronomos americanos Penzias e
Wilson, dos Laboratérios Bell. Publicaram no Astrophysical Journal seus

resultados e no mesmo volume seus compatriotas Dicke, Peebles, Roll e
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Wilkison, que estavam montando uma antena para detectar essa radiacao,
apresentaram a interpretacao correta do fenomeno observado, isto é, a de
que Penzias e Wilson haviam detectado a radiacao primordial, um féssil
remanescente do inicio do universo.

A caracteristica principal da RCF é que ela é uma radiacao de corpo
negro, cuja temperatura é 2,725 K. Sua isotropia sugere que a RCF é um
mar de radiacao que preenche uniformemente o espaco. Isto significa que
um observador em outra galaxia veria a mesma intensidade de radiacao,
igualmente em todas as direcoes, o que é consistente com o Principio
Cosmologico. O seu estudo permitiu montar a historia cosmica dos ultimos
bilhoes de anos relacionando tempo com temperatura.

Naturalmente, se o universo expande, no passado as galdxias estavam
mais proximas umas das outras do que elas estao hoje. As distancias no
universo diminuem quando voltamos no tempo, a sua densidade aumenta
e ele torna-se mais quente. Com o aumento da temperatura, todas as
estruturas sao destruidas, nao apenas as galaxias, mas também os atomos
e os proprios nucleos atomicos. Voltemos entao até a época em que a
matéria no universo estava sob a forma de um plasma de hidrogeénio,
isto é, havia elétrons, prétons, alguns ntucleos leves mas nao atomos de
hidrogénio, além dos fétons que interagiam fortemente com os elétrons
através do espalhamento Compton.

O livre caminho médio dos fétons era muito pequeno, de tal forma que
se pudéssemos olhar o universo naquela época, seria como se estivéssemos
olhando-o através de uma densa neblina. Os elétrons quando tentavam
combinar-se com os protons para formar atomos de hidrogénio eram sempre
impedidos por fétons de energia superior a energia de ligacao do atomo de
hidrogénio (13,6 eV).

Quando a idade do universo era cerca de 7.10° anos, a temperatura

caiu para aproximadamente 3000K e os fotons nao possuiam mais energia
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suficiente para manter o hidrogénio ionizado. Formaram-se entao atomos
neutros e os fétons seguiram a partir dai livres, sem interagir com a matéria.
Essa época é chamada de recombinacao. No espaco de redshifts (z ~ 1100),
essa regiao a partir da qual os fotons se propagam livremente é usualmente
referida como tultima superficie de espalhamento. Sao esses fotons, que
seguiram praticamente livres apds a recombinacao, que constituem a RCF
detectada por Penzias e Wilson.

O importante é que os fotons e elétrons, antes da recombinacao,
estavam fortemente acoplados e, portanto, formando efetivamente um
unico fluido (baryon-photon fluid). Assim, os fétons apés desacoplarem
carregam com eles a informacao de como era o universo naquela época.
Tais inomogeneidades ficaram impressas no fluido césmico, originando as
pequenas anisotropias na temperatura da radiacao césmica de fundo. De
14 para ca a RCF se propaga livremente e apenas esfria devido a expansao
do universo, mantendo essas anisotropias primarias que sao atualmente
observadas pelo COBE [65], WMAP [66]...etc.

A distancia para a ultima superficie de espalhamento depende da
curvatura espacial. Por exemplo, nos modelos com curvatura espacial
negativa, existe uma tendencia de convergir as trajetérias dos fotons
que deixam a ultima superficie de espalhamento e sao presentemente
observados. Isto significa que o maximo das anisotropias seriam vistas
em uma escala angular menor do que nos modelos planos ou de curvatura
espacial positiva (deslocamento para altos multipolos). A mais importante
conseqiiencia desse fato, é que a localizacao do primeiro pico, no espectro
angular de poténcia (ver figura 2.2) informa, basicamente, qual a curvatura
espacial do universo.

Mapas do céu em microondas foram originalmente obtidos pelo satélite
COBE (Cosmic Background Ezxplorer) sendo Teopr = 2,728 +0,002K (1o

de confiabilidade [67]) e, mais recentemente, com muito maior precisdo,
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Figura 2.2: Anisotropias de temperaturas da RCF. Espectro angular de poténcia obtido
pelo WMAP (3 anos) e outros experimentos em pequenas escalas angulares mostrados na

figura.
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pelo Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP) da NASA, langado
no final de 2001. Os primeiros resultados (1 ano de coleta de dados) com
resolucao angular de 0,21° em 93 GHz, foram divulgados por Bennett e
colaboradores em fevereiro de 2003 [65]. As regides vermelhas sdo mais
quentes (200 pK') do que a média e as azuis mais frias (—200uK).

Em 2006, a segunda liberacdo de dados do WMAP (3 anos), bem
como suas andalises foram publicados por Spergel e colaboradores [66].
Considerando apenas os dados do WMAP e um modelo de energia escura
do tipo ACDM (ver Segao 2.2.1) o melhor ajuste para os 6 parametros
fundamentais sao (ver definicdes na tabela 2.2): (Quh%, Quh%, h, ng, T, 08) =
(0.12773:997 0.0223 199907 0.735:93 0.95170:015, 0.099:03.0.74109%).  Dessa
forma, os dados de 3 anos diminuiu dramaticamente o volume acessivel
no espago total (6-dimensoes) dos parametros observaveis. Em particular,
os dados indicam que a idade do universo ¢é de 13, 73f8ﬁ§ bilhoes de anos
[66]. O primeiro pico acustico na distribuigao angular de poténcias ocorre
em ¢ = 220 (ver figura 2.2). FKEssa posicao depende do contetido total
do universo (£27) e privilégia um universo plano com grande precisao. A
amplitude do pico acustico é proporcional a densidade barionica, fixando
sua contribuicdo em apenas 4,4% do conteudo total do universo. O
restante corresponde a 23, 2% de matéria escura e 73,4% de energia escura
(constante cosmolégica).

As observagoes indicam ainda que as primeiras estrelas se formaram
a 200 milhoes de anos depois da recombinagao (dada pela deteccao de
reionizagdo em z=20), indicando indiretamente que os neutrinos nao
contribuiram para a evolucao das estruturas, pois eles teriam dificultado
a aglomeragao do gés e retardado o nascimento das primeiras estrelas. Os
primeiros experimentos determinaram a isotropia [68] e a natureza de corpo
negro do espectro [69] com um altissimo grau de precisdo.

Embora a estrutura dos picos detectados ja impliquem, por exemplo,
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que a matéria escura é nao barionica, existe ainda uma fisica bastante
rica associada com a posicao e a amplitude dos picos actisticos de ordem
mais alta. Seu significado e suas conseqiiéncias serao esclarecidos apenas
quando os resultados de pequena escala se tornarem mais precisos (a partir
do terceiro pico). E importante enfatizar também que os resultados do
WMAP possuem um significado extraordindrio ao confirmar com grande
precisao a previsao basica dos chamados cenarios inflacionérios: O universo
¢ plano, ou seja, dotado de uma geometria igual a dos chamados modelos

de Einstein-de Sitter.

2.1.3 Cenario Inflacionario

A teoria da Inflacao é uma possivel solucao para o problema das
condicoes iniciais do universo e também para alguns mistérios nao
resolvidos pelo modelo do Big-Bang [70, 71, 72]. Primeiramente, a
curvatura espacial é exponencialmente suprimida, de modo que o universo
pode ser considerado efetivamente plano (problema da planura (flatness)).
Segundo, logo ap6s um breve estagio de reaquecimento (ver, por exemplo,
[73, 74]), o universo emerge da inflacio dominado por matéria relativistica
e localmente quase homogéneo e isotrépico (solucdo do problema de
horizonte, ou da extrema isotropia da temperatura da RCF). Finalmente,
logo apds o estagio inflaciondrio, as inomogeneidades do universo podem
ser caracterizadas por perturbacoes adiabaticas de densidade, com um
espectro quase-invariante de escala [74]. Dessa forma uma origem causal
para as flutuacoes que posteriormente geram todas as estruturas césmicas
é também fornecida. Outro aspecto fundamental é que depois da inflacao
o universo evolui como previsto pelo modelo do Big-Bang: a expansao €
desacelerada; sua conseqiiéncia maior sendo o lento resfriamento do plasma,
que permitira, por exemplo, a ocorréncia da nucleossintese primordial (ver

préxima segao).
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Segundo os proponentes da inflacao, quando o universo esfriou até
alcancar a temperatura de 10K - a temperatura da escala GUT (Grand
Unified Theory)- ocorreu uma transicao de fase, com o conteido material
cosmico sendo dominado pelo falso vacuo de um campo quantico. O
efeito dinamico é equivalente ao de uma constante cosmolégica. Devido
a repulsao coésmica o universo expande aceleradamente com as escalas de
comprimento aumentando exponencialmente (R o effi?) [63] ou como uma
lei de poténcia (R o« t", n > 1). E esta repulsao que provoca uma expansao
colossal do espacgo, amplificando o volume do universo por um fator de
cerca de 10°, numa fraciao de segundo entre 10736 & 1073*s apés o Big
Bang [70, 71, 72].

Tendo a inflacao ampliado uma regiao do espaco compreendida no
interior de um préton para uma escala da ordem de 100Mpc (escala
dos superaglomerados galaticos que estao se formando na época atual),
isto explica a razao do universo ser plano, uma vez que a regiao
infinitesimal, da qual o universo atualmente observado se originou era
forgosamente euclideana. Além disso, como a inflacao relaciona a micro-
escala subatomica a grande escala do universo atual, isso também explica
como as inomogeneidades primordiais na densidade de matéria, que
semearam a evolucao da estrutura em grande escala, teriam surgido a partir
de flutuagbes qiianticas primordiais [75].

Genericamente, os mais diversos cenarios inflacionarios fazem tres
previsoes testaveis: (i) universo plano, (ii) um espectro quase-invariante-
de-escala para perturbagoes de densidade gaussianas [76] e, finalmente (iii)
um espectro quase-invariante-de-escala para as ondas gravitacionais. Os
resultados mais recentes, provenientes das observacoes das anisotropias da
RCF, verificam a primeira previsao das teorias inflacionarias com bastante
precisao (posicao do primeiro pico actstico) e também indicam que a

segunda é aproximadamente valida; embora o resultado seja dependente de
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modelo. Pela precisao atual dos dados da RCF, a terceira previsao ainda

permanece completamente inacessivel aos testes observacionais.

2.1.4 Nucleossintese Primordial

Trés minutos apdés o Big Bang, o universo tinha uma temperatura em
torno de 10°K. Neste periodo, o contéudo de matéria-energia consistia
praticamente de néutrons livres e fétons em equilibrio térmico. Entretanto,
sabemos que um neutron livre tem vida média de cerca de 900 segundos
antes de decair gerando um préton, um elétron e um anti-neutrino do
elétron. Deste modo, rapidamente o universo ficou cheio de néutrons e
protons.

Por outro lado, como a pressao era enorme, néutrons e protons podiam
formar nicleos de deutério e tritio (is6topos do hidrogénio), além de hélio-3
e 0 hélio-4 (isétopos do hélio, sendo o 1ltimo a particula alfa que tem grande
estabilidade). Além destas reacoes, ocorria também a que formava um
nucleo de litio, com 3 prétons, embora sua taxa fosse baixissima comparada
com as 4 anteriores. Todas estas reagoes ocorreram com liberacao de
energia sob forma de radiagao [1, 2].

A produgao dos nucleos mais pesados nao ocorreu nesse periodo (a
nucleossintese restante vem das estrelas), pois a formacao de nicleos com 5
nucleons é altamente instavel e nao sobrevive. A medida que a temperatura
diminue, vai cessando a atividade dos mecanismos termonucleares. Em
outras palavras, nao existindo calor suficiente para prosseguimento das
reacoes e formacao de novos elementos, portanto, o processo se completa.

As previsoes fundamentais da nucleossintese a luz dos dados do WMAP
estao resumidas na tabela 2.1. A maior parte das andlises se baseiam nos
trabalhos de Steigman e colaboradores [77].

Do ponto de vista estritamente observacional, o deutério ¢ o melhor

bariometro. Sua abundancia proporciona o teste mais restritivo para a
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Abundancias baseadas na CMB | Valores Observados
105y 5T 2.581013 1.6 - 4.0
10°ys 1.05 £+ 0.03 4+ 0.03 (syst.) <1.1+£0.2
Yp 0.24815 + 0.00033 4 0.0006(syst.) 0.232 - 0.258
[Li]p 2.64 £0.03 22-24

Table 2.1: Abundéancias Primordiais baseadas em [77] ¢ WMAP (ACDM) [66], com
razao barion/féton, 119 = 6.0965 £ 0.2055. Onde y5!T é a abundancia primordial do
deutério, y3, a abundancia primordial do *He, Yp, a abundancia primordial do hélio e

yri, a abundancia primordial do “Li. A abundancia do litio é expressa pelo logaritmo,

, ~ fa 4 0,44 1 —
nucleossintese. A fragao observada para o deutério é % = 2, 78f0:3 1072,

um resultado obtido com base em linhas de absorcao na direcao de quasares
[78].

2.1.5 Formacao de Estruturas

Como foi visto, o cenario inflacionario é o candidato mais natural
para gerar o espectro inicial de flutuacoes que posteriormente originam
as estruturas observadas. Depois de sucessivas evidéncias favorecendo esta
possibilidade, boa parte da comunidade aderiu a este paradigma. Assim,
as “sementes” (flutuagoes) que depois formariam as galdxias e o resto
das estruturas observadas, estavam presentes desde muito cedo, quando
o universo tinha ~ 107335 de idade. O agente responsével pelo crescimento
das estruturas é a interacao gravitacional agindo ao longo da expansao
universal [79].

O mecanismo bésico para formar inomogeneidades é chamado de
instabilidade gravitacional e foi proposto por Jeans em 1902. Na teoria de

Jeans, o parametro que caracteriza o crescimento das perturbacoes é um
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comprimento critico \; = 2w /k; ou, equivalentemente, o nimero de onda
de Jeans, k; = %@, onde v, é a velocidade do som e p;, é a densidade
do fluido nado perturbado. Para k < ky (A > A;), as flutuagoes crescem
exponencialmente, e se kK > k; as flutuacgoes oscilam sem crescer. Contudo,
Jeans formulou sua teoria para um fluido nao relativistico, autogravitante
e estatico, cujo campo gravitacional é descrito pela teoria newtoniana. Sua
generalizacao para a relatividade geral, incluindo a expansao do universo
foi primeiramente discutida por Lifshitz e, posteriormente, refinada por
muitos autores [1, 2, 54, 80]. A conclusao bésica é que o mecanismo de
Jeans continua valido para o universo em expansao, mas o contraste de
densidade d = (p — pp)/pp cresce apenas linearmente com o fator de escala.
Esse é o resultado fundamental da teoria de perturbagoes cosmologicas na
chamada aproximacao linear.

Fisicamente, uma instabilidade gravitacional se desenvolve quando uma
pequena inomogeneidade (flutuagdo) na densidade atrai a matéria das
vizinhancas, amplificando-se pelo fato de incorporar mais massa e atrair
ainda mais a matéria circundante. Para se entender o processo de
formagao das primeiras inomogeneidades é preciso escrever a equacao das
flutuacoes ¢ incluindo a expansao, ou seja, escrever as equacoes do fluido
cosmico satisfazendo a dinamica de Friedmann, perturbando a densidade
e outras varidveis do fluido (pressdo, velocidade..etc). Entre o tempo
correspondente a z ~ 10* e a época onde se observam as primeiras galaxias
z ~ 10), as solugoes sugerem que o aumento da densidade foi insuficiente
para explicar a formacao desses objetos. Mesmo considerando a presenca
da matéria escura fria (sem pressao) que teria permitido o crescimento das
flutuacoes mesmo antes da recombinacao, e mais tarde a queda da matéria
barionica normal nos “pocgos” gravitacionais previamente formados, a fase
nao linear ¢ imprescindivel para se descrever completamente o processo de

formacao das estruturas na escala de galaxias.
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Atualmente, existem alguns tratamentos analiticos e semi-analiticos
tentando descrever e/ou compreender o que ocorre no regime nao linear
(teoria de segunda ordem, aproximacao de Zeldovich..etc.), ou seja, quando
0 ~ 1. Tais tratamentos sao complementados por calculos numéricos e mais
recentemente, pelas simulacoes envolvendo milhoes ou mesmo bilhoes de
particulas.

O Consorcio Virgo - um consorcio internacional de astrofisicos de varias
Universidades - divulgou, recentemente, os primeiros resultados da maior
e mais realistica simulacao ja efetuada para o crescimento das estruturas
cosmicas: superaglomerados, aglomerados [81, 82] e a prépria formacao
das galaxias.

A chamada simulagdo do Milénio [83] utilizou mais de 10 bilhoes de
particulas de matéria para tracar a evolucao da distribuicao de matéria
numa regiao cubica do universo, com mais de 2 bilhoes de anos-luz de
aresta. Foi recriado assim a evolucao das cerca de 20 milhoes de galdxias
que povoam o enorme volume considerado. Essa simulacao também leva
em conta que o conteido césmico é formado aproximadamente por 5%
de barions, 25% de matéria escura e cerca de 70% de energia escura. A
Simulacao do Milénio foi concebida exatamente para seguir a evolucao do
crescimento das perturbacgoes logo apds a recombinacao até o presente,
com o objetivo duplo de verificar se o novo paradigma (universo plano com
energia escura) é consistente com aquilo que observamos atualmente. Ao
mesmo tempo, permitindo explorar a fisica extremamente complexa que
deu origem as galaxias e as suas substruturas, ou seja, numero de satélites

e a existéncia de buracos negros centrais [82, 83].

2.1.6 Modelo Cosmolégico Padrao

O universo descrito pelos modelos do tipo Friedmann é espacialmente

homogeéneo e isotrépico (em relagao a qualquer ponto), e possui uma origem
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no passado em que a densidade de matéria diverge. Quando modificado
pela inflacao e nos estagios mais recentes, pela energia escura, tal modelo
fornece o cenério padrao da cosmologia moderna.

A homogeneidade e isotropia do universo em grande escala é sugerida
pelas observacoes da distribuicao de galaxia e a extraordinaria isotropia da
radiacao coésmica de fundo. Esta hipdtese junto com as equagoes de campo
da Relatividade Geral, fornecem as solugoes para a geometria e conteido

cosmico do universo. A métrica do espago-tempo para o universo ¢ dada
pelo elemento de linha de Friedmann-Robertson-Walker (FRW) [2, 33].

dr?
1 — kr?

onde (r, 6, ¢) s@o as coordenadas da hipersuperficie espacial e ¢t é o tempo

ds® = dt* — R*(t) + r%(sin? 0d6* 4 dp?)| | (2.1)

cosmico. R(t) denota o fator de escala do universo no tempo ¢ e k é o indice
de curvatura da hipersuperficie t = constante. Pela forma da métrica, é
possivel reescalar as coordenadas fazendo a constante k assumir os valores
1, -1, ou 0, correspondendo a secao espacial de curvatura positiva, negativa
ou nula, respectivamente. Com este reescalonamento, a coordenada r na
métrica é adimensional e R(t) tem dimensao de comprimento.

A dinamica do universo é definida pelas equacoes de campo da
Relatividade Geral. Contudo, algumas de suas propriedades, cuja natureza
¢ puramente cinematica, podem ser obtidas diretamente a partir da métrica
de FRW. Para pequenos redshifts, ou tempos nao muito distantes no
passado, podemos expandir o fator de escala césmica R(t) por uma série

de poteéncias
1
R(t) = R(t,)[1 + Hy(t — t,) — quHg(t — 1)t ] (2.2)

onde H, é a constante de Hubble e ¢, o parametro de desaceleracao,

definidos por: A
Qo = _RR2|t:to : (2.3)
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Em geral, define-se o parametro de Hubble H(t) = R(t)/R(t), que mede
a taxa de variacao do volume do universo. O presente valor do parametro
de Hubble, dado pelo HST Key Project, é H, = 72 + 8 km Mpc 's™!
84] e pelo WMAP ¢ H, = 73,4755 km Mpc~'s![66]. Para comparar, na

literatura

(2.4)

mais antiga era muito comum escrever a constante de Hubble

100hkm Mpc='s™!, com o pequeno h contido no intervalo
04 < h < 1.

como H,
H, é o inverso de uma escala de tempo, fornecendo
aproximadamente a “idade da expansao do universo”. Para o valor do
WMAP, temos T, = 1/H, = 13, 737:8:%? bilhées de anos [66] de acordo,
portanto, com as estimativa baseadas nos dados do HST Key Project e a

idade dos objetos mais antigos (aglomerados globulares).

flutuacoes da Matéria em 8h~! Mpc

Parametros Descricao Definigao

H, fator de expansao de Hubble Hy = 100h km Mpc~ts™!
Do Densidade dos Bérions pp = Qph? = py/1.88 x 10726 kg m—3
Qg Curvatura do Espago

QpE Parametro de Densidade da Energia Escura Para w = —1, Qx = QpE

Qumr Parametro de Densidade da Matéria Escura Qp =%+ Q.+ Q,
w Pardmetro da Equagao de Estado da Energia Escura w = ppg/ppE

o8 Amplitude das

Table 2.2: Parametros Cosmolégicos mais utilizados nesta anélise.

A evolucao do fator de escala e do conteido de matéria-energia do

universo ¢ determinada pelas equagoes de Friedmann, usualmente obtidas

das componentes independentes das equacoes de campo de Einstein:

G (p+ —=) 3R2+3lC (2.5)
T =9 53 :
Pree’ "7
e .. 9
A B Rk
B T . 2.
SnG(r = 56 R R R (2:6)




onde A é a constante cosmoldgica. A/(87G) é a densidade de energia
do vacuo, —A/(87(G) a pressdo do vacuo e p = Y p; é a densidade das
componentes remanescentes que preenchem o universo.

Para discutirmos a presenca da singularidade no modelo ¢é interessante
observar que as equagoes (2.5) e (2.6) implicam na seguinte expressao para

a aceleracao: )
A
—=—— p+3p—>. (2.7)
s

Considerando um fluido usual como fonte de curvatura (p > 0 e p > 0), ou

pelo menos satisfazendo a chamada condicao de energia forte
p+3p >0, (2.8)

a aceleracao, R, serd sempre negativa se A = 0, com a curva R(f)
apresentando concavidade para baixo [2]. Isso significa que num tempo
finito do passado, o fator de escala assumiu o valor R = 0, o que implica nao
apenas numa divergéncia das grandezas fisicas, mas também (via Equagoes
de FEinstein), na existéncia de uma singularidade inicial no espago-tempo
(os invariantes de curvatura divergem).

Modelos com constante cosmolégica podem expandir aceleradamente
(R > 0). Em particular, na era de vécuo e matéria (p = 0), vemos
que a expansao serd acelerada se A > 4wGp. Na verdade, até mesmo
a singularidade césmica pode ser evitada, se uma constante cosmologica
efetiva (vdcuo de um campo qiiantico) gerar uma gravidade repulsiva
suficientemente intensa no inicio do universo.

Definindo a densidade critica, p. = 3H?/87G, a primeira equacio de
Friedmann pode ser reescrita como

k
R?H?

onde Qr = pr/p. é o parametro de densidade total, ou seja, incluindo

—Qr—1 (2.9)

todas as componentes. Portanto, se 27 = 1, como sugerido pela posigao
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do primeiro pico acustico nos dados do WMAP, temos k£ = 0 e, portanto,
um universo espacialmente plano. Em geral, a contribuicao relativa de uma
componente para o contéudo material césmico é definida por €; = p;/pe.
Note que as expressoes acima sao validas em todos os instantes da historia
cosmica. Atualmente, o parametro de densidade da matéria é Qn = p,/ peo
e o parametro de densidade da constante cosmoldgica é Qy = A/3H? (ver
tabela 2.2 para outras quantidades).

Em cada época, a dinamica do universo depende das contribuicoes
relativas de cada componente. Admitindo que as componentes nao
interagem entre si, se diferenciarmos (2.5) com respeito ao tempo,
multiplicando por 1/87, e adicionarmos o resultado a (2.6) multiplicada
por —BR/ 8TR, é imediata a obtencao da equacao para a conservacao da

energia:

R
pt3pp+p) =0, (2.10)

que também pode ser diretamente derivada projetando-se Yﬁgﬁ na direcao
da quadrivelocidade (uaTﬁ‘ﬁﬁ = 0). Multiplicando a equacao acima por R,
podemos reescreveé-la na forma mais familiar assumida pela Segunda Lei da
Termodinamica d(pV') + pdV = TdS = 0[1], similar ao resultado classico.

Portanto, para uma expansao adiabatica

dcll%( R?) = —3pR?, (2.11)
onde o volume V ¢ proporcional a R*® e a variacao de volume dV é
proporcional a 3R?. Assim, as componentes do fluido nao trocam energia,
garantindo que a expansao (ou contragdo) ocorre adiabaticamente. A
equagao acima mostra claramente que a variacao da energia durante a
expansao do volume do fluido ocorre devido ao trabalho realizado pelas
forgas de pressao [1].

Nos 1ltimos 10 anos, nosso conhecimento sobre o cosmos teve um

salto de qualidade fenomenal, com estimativas bastante precisas para os
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Figura 2.3: Influéncia de H, no plano (2y x Q). O gréfico mostra as cosmologias
consistentes com os resultados do WMAP e o valor de H,. As diferentes cores

correspondem aos valores de H, indicados na figura.

valores atuais dos parametros 7, Q, 2 (parametros de densidade da
matéria, da energia escura e dos barions, respectivamente) e w (parametro
da equagao de estado). A tecnologia de telescopios, a construgao de
grandes observatérios em locais climaticamente mais propicios (Chile,
Havai, Ilhas Candrias, etc.) e a colocacao de alguns deles em orbita
espacial (Hubble Space Telescope, WMAP, Chandra, etc.), assim como
os esforcos concentrados dos consorcios internacionais, significaram um

imenso avanco na quantidade e na qualidade das observacoes astronomicas.
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Figura 2.4: Previsao de H(z) a partir dos dados do WMAP (ACDM). A faixa azul
corresponde a 68% de confianga estatistica para H(z). O retangulo é o resultado do HST
Key Project [84]. Os pontos restantes sao medidas de idades de galdxias baseadas em

modelos de populagoes estelares.

Nos tultimos anos as imagens do Hubble Space Telescope e os dados do
WMAP, por exemplo, tém tido impacto comparavel ao de experimentos
como os grandes aceleradores de particulas (CERN, FERMILAB). Como
um exemplo, vemos a influéncia de H, no plano (2,7, 24) na Fig. 2.3, bem
como a previsao de H(z) (ver Fig. 2.4) a partir dos dados do WMAP e
outros testes [66].

Por outro lado, os dados observacionais envolvendo estas quantidades
tem estimulado bastante interesse em testar modelos mais gerais contendo

uma componente extra que descreva a misteriosa energia escura (ver tabela
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2.3), e que simultaneamente, explique a atual fase de expansao acelerada
do universo. Basicamente, essa energia escura possue uma pressao negativa
que viola a condigao de energia forte, ndo emite luz, nao se aglomera (pelo
menos em escalas normais para a matéria). Como sera discutido a seguir
alguns candidatos possiveis sao: i) Constante Cosmoldgica A ii) Matéria-
X, 1i) Campo Escalar Primordial, i) Gds de Chaplygin e v) Decaimento
do Vicuo (A(t)).

Table 2.3: Anélise conjunta vinculando geometria e energia escura

Andlise conjunta

Qg

Qp

WMAP + h =0.724+0.08
WMAP + SDSS
WMAP + 2dFGRS
WMAP + SDSS LRG
WMAP + SNLS

—0.00370:913
—0.03775-021
—0.00570:008
—0.0101)94

—0.015+9-929

0.7580:935
0.65015:072
0.739100%
0.72815-059

0.71919-958

WMAP + SNGold | —0.0170922 | 0.703+942

2.2 Modelos de Energia Escura

2.2.1 O Termo A

A constante cosmoldgica, A, é o mais antigo dos candidatos de energia
escura. Tendo sido proposta na literatura em diferentes momentos e sempre
como uma tentativa de se compatibilizar os dados observacionais de cada
época.

Em 1917, num artigo pioneiro publicado nos Anais da Academia
Prussiana de Ciéncias, intitulado “Consideracoes Cosmoldgicas na
Teoria da Relatividade Geral” (“Kosmologische Betrachtungen zur

Allgemeinen Relativittstheorie”), FEinstein introduziu nao apenas a
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constante cosmoldgica, mas também inaugurou a era da cosmologia
moderna aplicando as idéias da Relatividade Geral ao universo como um
todo. Para este fim, ele abandonou as suas equacoes de campo originais
em favor de uma proposta contendo um termo constante adicional, que
representa um potencial gravitacional constante repulsivo. Na geometria
de Schwarzchild, o termo fornece uma pequena forca repulsiva proxima que
aumenta proporcional a distancia.

A intencao de Einstein naquela altura era obter um modelo estatico.
Sem o termo cosmolégico, um modelo estatico auto-gravitante deve
colapsar em virtude da acao gravitacional da matéria. De um ponto
de vista mais formal, o importante para Einstein era que o termo
adicional preservava a covariancia geral da teoria e resolvia o problema da
instabilidade. Em 1931, depois da descoberta da expansao do universo,
Einstein rejeitou a constante cosmoldgica alegando suas inconsisténcias
fisica e estética.

Por outro lado, teoricamente, a Relatividade é de fato enriquecida pela
adicao do novo termo, ao mesmo tempo em que ainda mantém as suas
caracteristicas de uma teoria covariante, viavel e geral, de gravitacao. O
fato de Einstein renegar a constante cosmoldgica parece constituir um erro
em cima de outro. De fato, com sua adocao deixou de prever a expansao do
universo e com o seu descarte restringiu desnecessariamente a generalidade
de sua teoria [85].

O significado da importancia da constante cosmologica é até hoje
matéria de intenso debate [15, 86, 87, 88]. Ainda em 1931, Lemaitre
advogou a favor de A para resolver a primeira crise da idade do universo.
Em 1975, Gunn e Tinsley a utilizaram para explicar um possivel estado de
expansao acelerada do universo. Uma visao histérica mais detalhada das
diversas mortes e ressurreicoes de A esta apresentada no artigo de Weinberg

[11], entitulado “O problema da Constante Cosmoldgica”. A descoberta da
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expansao acelerada do universo provocou uma “ressurreicao” da constante
cosmologica, que poderia fornecer a repulsao cosmica responsavel pela
aceleracao. Esta idéia, e inumeras outras variantes, tornaram-se uma
feicao dominante da cosmologia moderna. O status quo presente da
cosmologia moderna nao estd entretanto livre de oposicao. Diversos
resultados observacionais na cosmologia indicam a existéncia de uma
constante cosmoldgica nao nula.

Modernamente, o termo A é equivalente a uma densidade de energia
pPA =
interpretado como um fluido perfeito com equagao de estado p = —p

A/87G e uma pressao py = —A/87G e, portanto, pode ser
(ver eq. 2.7). Complementando essa visdo, a teoria qiidntica de campos,
associa A com as flutuagoes quanticas do estado de vacuo, comprovadas
experimentalmente através do Efeito Casimir [89, 90, 91]. O tensor de

vac __

energia-momento do véacuo ¢ TV = Agag, logo a equagao de estado

do vacuo é pPygc —Pvac, €sta equacao de estado possue propriedades
identicas a de uma constante cosmologica. Na tabela 2.4 vemos os dados do
WMAP [66] combinados com outros testes para vincular alguns parametros

cosmolégicos no contexto do modelo ACDM.

Table 2.4: Modelo ACDM

WMAP+ WMAP+ WMAP+ WMAP + WMAP+
SDSS LRG SNLS SN Gold CFHTLS
Parametros

1009,k 2.23370-002 2.24270-062 2.233700%9 2.22710-005 2.25570-002
Qnh? 0.132970-5055 | 0.133770:9541 | 0.129570:0935 | 0.134970-50%¢ | 0.1408179034

h 0.70970:923 | 0.709T5:038 | 0.723T5:930 | 0.70170:030 | 0.6870:0%S

o8 0.77270:03% | 0.78170032 | 0.758T0:038 | 0.78475:0% | 0.82675:522

Qus 0.26670:028 | 0.26770008 | 0.24970:020 | 0.27675:023 | 0.29975:519

Uma generalizacao possivel para a equagao de estado do vacuo é p = wp,

onde w < 0. O caso w = —1 recai na constante cosmologica. Como serd

52



visto no préximo tépico, essa equacao de estado descreve um caso particular

de outro candidato a energia escura.

2.2.2 Matéria-X

No modelo cujo cendrio é conhecido por X(z)CDM ambas as
componentes do fluido s@o conservadas separadamente [92]. A equagao de
estado da componente de energia escura é p, = w(z)p,. E usual assumir
a priori que w(z) = w,(1 + z)". Sendo esta uma forma completamente
distinta do que ocorre em modelos de campos escalares, onde w(z) é
obtido com o campo descrito [93]. Hoje na literatura existem duas
vertentes no estudo da matéria-X, alguns autores estudam o XCDM
padrao (—1 < w < 0, constante) e outros 0 XCDM estendido (denominado
phantom de energia [94]), no qual o parametro w pode assumir valores
< —1. Os dados observacionais mais utilizados para os testes cinematicos
para a distin¢ao entre os modelos sao raio-X [95], SNe Ia distantes [96], SNe
[a + RCF [97], SNe Ia + Estruturas de Grande Escala [5], Estatistica de
Lentes Gravitacionais [98] e objetos velhos em altos redshift (OVAR) [99].
Podemos destacar Garnavich et al. [96], onde ele usou os dados de SNe Ia
do High-z Supernova Search Team e encontrar w < —0.55 (95% c.e.), para
modelos planos e w < —0.6 (95% c.e.), para geometrias arbitrarias. Estes

resultados estdo de acordo com o modelo de “concordancia césmica” [100].

Em 2002, Lima e Alcaniz [101] investigaram o diagrama de diametro
angular (6(z)) versus redshift, utilizando os dados do Gurvits [25], e
delimitaram —1 < w < —0,5. Corasaniti e Copeland [103] obtiveram
—1 <w < —0,93, usando os dados de SNe Ia e medidas de picos actisticos
no espectro RCF. Chae et al. [98] utilizou uma andlise estatistica de Lentes
gravitacionais do Cosmic Lens All Sky Survey (CLASS) encontrando

w < —O,55J_r8ﬁ§ (68% c.e.). Jain et al. [104] utilizaram a separacao
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Figura 2.5: Plano (2, X w). Vinculos no parametro da equagao de estado (w) para um
universo combinando os dados do WMAP com outras observagoes. Note que o caso de

energia Phantom (w < —1) é permitido por essas observagoes.

de imagens na funcao de distribuigdo (A#) de quasares lentes obtendo
—0,75 < w < —0,42, para o limite observado 23, ~ 0,2 — 0,4. J4 Bean
e Melchiorri [105] obtiveram w < —0, 85 para os dados conjuntos da RCF
+ SNe Ia + EGE, os quais nao produzem evidéncias significativas para
XCDM, o que conduz a um valor diferente para constante cosmologica.
Uma conclusao equivalente foi obtida por Schuecker et al. [106] em anélises
envolvendo o REFLEX X-ray Cluster e dados de Supernovas, na qual a

condicao w > —1 foi relaxada.
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Figura 2.6: Parametro w e curvatura espacial. Os limites em w sao restritivos mesmo
sem a condi¢do de universo plano. Vemos que o caso de Energia Fantasma (Phantom) é

sempre permitido [66].

2.2.3 O Caso de Energia Fantasma (v < —1)

Modelos do tipo XCDM estendido, ou seja, quando o parametro da
equagao de estado assume valores w < —1, é usualmente denominado
de FEnergia Fantasma (Phantom FEnergy). Embora muito discutido
na literatura recente, nao existe até o presente uma descricao tedrica
satisfatoria da energia fantasma [95, 107]. O modelo mais simples de
phantom é motivado por um campo escalar tendo um sinal negativo no

termo cinético [108] (ver préxima se¢ao). Algumas versdes sao também
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motivadas pela cosmologia de branas [109, 110]. Nesses modelos a condicao
de energia dominante, |p| < p, é sempre violada.
Nos modelos dirigidos pela energia fantasma, a densidade de energia

(I+) " j4 que w < —1. Portanto, quando

cresce com o tempo, pgpp ~ R73
R — o0, a densidade de energia diverge. Assim, numa escala de tempo
finita, o universo evolui para uma singularidade no futuro denominada de
“Big-Rip” (ver figura 2.7), uma terminologia introduzida por Caldwell e
colaboradores [107]. Para um universo plano, o tempo para atingir o Big-

Rip é dado por:

. L 2H !
T B+ w|(1 = Q)

Se H, = T0Kms 'Mpc™, w = —1,5 e Qyr = 0,3, o tempo para atingir

At =

(2.12)

o Big-Rip ¢ dado por ¢, — t, ~ 22 bilhoes de anos. Naturalmente, com
o crescimento da densidade de energia todos os invariantes de curvatura
divergem no futuro e como um resultado, uma segunda era de gravitacao
quantica deve ocorrer bem antes do “Big-Rip”. Isso significa que os mesmos
métodos e técnicas utilizadas para estudar a singularidade inicial podem
ser adaptadas para o “Big-Rip”.

Alguns aspectos termodinamicos da energia fantasma foram estudados
por Lima & Alcaniz [111]. Em geral, o comportamento termodinamico é
completamente diferente da matéria comum. Em particular, a temperatura
cresce ao longo da expansao, TR'™ = constante, enquanto a entropia
é negativa, S o (1 + w)T3R3. Isso deveria eliminar o caso da energia
fantasma. Contudo, Gonzdlez-Dias & Siglienza [102] argumentaram que
estados com entropia positiva sao obtidos se a temperatura for negativa,
de forma que o status tedrico da energia fantasma ainda permanece
controverso.

Do ponto de vista mais observacional a situacao é menos controversa e

varias analises independentes baseadas em diferentes observagoes mostram
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Fim de Tudo

10 segundos antes do big rip:
rompimento dos Atomos

30 minutos antes do big rip:
Exploséo da Terra

3 semanas antes do big rip:
destruicdo do Sistema Solar

60 Milhdes de anos antes do big rip:
destruicdo da Via Lactea

22 Bilhdes de anos antes do big rip

Figura 2.7: Escala de Tempo do Big-Rip.

que a energia fantasma é um bom candidato para explicar o presente
estado acelerado do universo. Cunha, Alcaniz & Lima [112], combinando
dados de raios-X de aglomerados e supernovas obtiveram w = —1, 29i8;?§§.
Hannestad e Mortsell [113] combinaram RCF + Estrutura de Grande
Escala (EGE) + dados de SNe Ia, com 95,4% c.e., encontrando —2,68 <
w < —0, 78. Mais recentemente, os resultados do WMAP [66] se mostraram
bastante consistentes com a condigao de energia fantasma (ver figura 2.5).
Vemos também, com base na figura 2.6, que o mesmo acontece quando a
condicao de universo plano nao é imposta nas analises.

No capitulo VI discutiremos novas aplicacoes da energia fantasma no
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contexto de modelos onde pequenas inomogeneidades sao consideradas
(equagao de Dyer-Roeder generalizada). Uma outra aplicagao relacionada
com a matéria-X pode ser vista no Apéndice desta tese, onde o teste de

fracao de massa do gas e SNe Ia sao rediscutidos.

2.2.4 Campo Escalar - Quintesséncia

A idéia de campo escalar primordial, motivado por modelos da grande
unificacao da fisica de particulas de altas energias pode ser simplesmente

descrito por uma agao da seguinte forma (h = 1):
S = / d*z/—g

onde o potencial V' é uma funcao do campo ¢ e g é o determinante do

1
59" 0,20,8 —V(@)| (2.13)

tensor métrico.

Num universo em expansao, um campo escalar espacialmente
homogéneo com potencial V(®) tem um tensor de energia-momentum
diagonal, T = (pe,ps, pe, ps), onde a densidade de energia e a pressao

sao dadas por [114]
1

po = §d>2 +V(®) (2.14)
1.
= §q>2 —V(®) . (2.15)
Implicando num parametro da equacao de estado do tipo
192 — V(@)
we = 2 , 2.16
T 1924 v (0) (2.16)

que em geral varia com o tempo (ou com o redshift z). Em particular,
quando o campo varia lentamente e ®? < V(®), temos wg ~ —1,
e o campo ® age equivalentemente a uma constante cosmologica. No
entanto, fisicamente estas duas formas de energia sao distintas, sendo
o campo uma componente dinamica e a densidade de energia do vacuo

constante. E interessante considerar uma componente escura dinamica
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como uma alternativa para A, pois um campo escalar deste tipo escapa
do serissimo problema de ajuste fino que inevitavelmente acompanha a
constante cosmoldgica (problema da coincidéncia césmica).

A equagao de movimento para o campo escalar nos modelos do tipo
FRW pode ser obtida das equacoes de Einstein ou mais diretamente da
conservacao de energia (7", = 0). Quando o campo é minimamente

acoplado com a gravidade, obedece a seguinte equagao [114]

O+ 3HO+V'(®)=0 |, (2.17)

onde o ponto () significa derivadas em relagao ao tempo e a linha (/) indica
derivada com respeito ao campo ¢. A expressao acima é analoga a equacao
de um oscilador harmonico com a taxa de expansao H desempenhando o
papel de um coeficiente de atrito. Para potenciais genéricos, o campo P
serd superamortecido (aproximadamente constante) para H > /V"(®)
e subamortecido (livre para rolar até o minimo do potencial) quando
H < JV"(®).

Modelos de campos escalares foram inicialmente utilizados para
descrever a expansao quase exponencial no inicio do universo (periodo
inflaciondrio), quando a densidade de energia do universo é dominada
pelo potencial V(®). Durante o regime da inflacio o universo esfria
adiabaticamente chegando a uma temperatura extremamente baixa.
Contudo, para que a nucleossintese cosmolégica se realize é necessario
reaquece-lo, o que é feito as expensas da energia do campo durante o
seu decaimento em particulas relativisticas. No reaquecimento, que ocorre
devido ao seu acoplamento com os outros campos de matéria, o campo ¢
oscila rapidamente e decai produzindo toda a entropia do nosso universo. O
processo efetivamente termina quando sua densidade de energia pg assume
valores extremamente pequenos ou zero.

Podemos também imaginar que a evolucao recente de pg ¢ lenta. Se
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for mais lenta que a evolucao na densidade de massa da matéria, chegard
um tempo em que pg dominarda novamente, e o universo se comportara
como tendo uma constante cosmologica efetiva. Esta também parece ser
a maneira mais simples e natural de descrever a Quintesséncia [115, 116].
Uma grande questao ainda em aberto é saber se a Quintesséncia que dirige
o presente estagio acelerado é o mesmo campo que gerou a inflacao.

Um exemplo interessante de cosmologias com campo escalar primordial
foi proposto por Ratra e Peebles [116]. Nesse cendrio, a parte do campo
® chamado inflaton, é responsavel pela inflacao e convertida em entropia
no final do periodo inflacionario. A parte restante decresce muito mais
lentamente até o minimo do potencial e vai acelerar o universo no final da

era da matéria. O potencial assume a seguinte forma
V(®) =kr/PY | (2.18)

onde a constante x tem dimensoes de massa elevada a poténcia de o + 4.
O parametro da equacao de estado para a época dominada por matéria é

independente do tempo )

o+ 2
e modela uma constante cosmoldgica pura para o — 0. No periodo em que

We — , (219)

a densidade dessa energia escura comeca a ter uma contribuicao apreciavel
para a taxa de expansao o parametro wg comeca a evoluir, e o uso de wg
como uma constante no modelo pode torna-se um erro. As previsoes dos
modelos de Quintesséncia a luz dos mais diferentes testes observacionais

vem sendo estudados ao longo dos tltimos anos [115, 116, 117]

2.2.5 Gas Tipo Chaplygin

Este é um cenario alternativo, onde existe uma descri¢gao unificada para
a matéria escura fria e a energia escura. Em Wetterich [118] essa matéria

escura foi proposta como um tipo de quintesséncia. Ja Padmanabhan e
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Choudhury [119] investigaram algumas possibilidades via teoria de cordas
modificada pelo campo tachionico. Contudo uma outra tentativa parece
ser mais promissora e esta foi sugerida por Kamenshchik et al. [120] e
desenvolvida por Bilié¢ et al. [121] e Bento et al. [122]. Este refere-se a um
fluido exético, o entdo chamado gas de Chaplygin (gC), cuja equagao de
estado é

poc = —A/p°, (2.20)

onde A e o = 1 sao constantes positivas. No caso de o # 1 temos o gas
de Chaplygin generalizado [122], ji considerando a = 0, temos o cendrio
ACDM usual.

O fendmeno mais interessante nesse cenario é que o gas de Chaplygin
pode interpolar naturalmente entre a matéria nao relativistica e um regime
de energia escura [121, 122|. Fabris et al. [123] investigaram algumas
conseqiiéncias deste cenario utilizando os dados de Supernovas tipo Ia.
Estes resultados indicam que a cosmologia dominada completamente por
gas Chaplygin ¢é favorecida em comparagao com os modelos ACDM. Ja
Avelino et al. [124] usou um nimero maior de SNe Ia e a forma do espectro
de potencia da matéria, para demonstrar que estes dados restringem o
modelo para ACDM, enquanto Bento et al. [125, 126] mostrou que a
localizagao dos picos da RCF fornecem vinculos nos parametros livres do
modelo. Enquanto Dev, Alcaniz e Jain [127] e Alcaniz, Jain e Dev [12§]
investigaram o vinculo na equacao de estado do gas Chaplygin utilizando
estatistica de lentes gravitacionais fortes em estimativas de idade em altos-
z. Ja os vinculos envolvendo RCF, Radio Galaxia Fanaroff-Ryley type
ITb e dados de raio-X em aglomerado de Galaxia, tem sido discutidos por
diversos autores [126, 129, 130, 131, 132].
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2.2.6 Gas de Chaplygin Simplificado

Além do parametro de Hubble H, temos mais 3 parametros («, Ag, Q)
para o gas de Chaplygin, impondo a condicao de universo plano. Neste
ponto, temos uma questao interessante: como reduzir os parametros do
gas de Chaplygin baseado em uma condicao fisica razoavel?

Para comecar, note que a constante Ay aparecendo nas expressoes acima
conduz a uma informacao basica que vem do parametro original A desde
que apenas A, e « aparecem explicitamente nas equacoes de FRW do
movimento. Por outro lado, a velocidade do som adiabatica de Chaplygin
é

o dp

vl = A aA/ps, (2.21)

que deve ser positivo definido para um gds bem comportado (zero no
limite do caso de poeira). Note também que para o tempo presente a
velocidade do som adiabdtica Chaplygin é v2) = aA/pi®, e combinando

com a expressao relacionando as constantes A e A, encontramos
2 _ I+a __
v, = aA/pc " = aA,. (2.22)

Portanto, se A, é uma funcao de a podemos reduzir o nimero de
parametros livres, e, com um bonus extra, a positividade de v? pode ser

naturalmente garantida. Vemos entao que a mais simples escolha é A, = a.

2 2 2

2 = a?, ou mais geralmente, v = a’pco(pco/p)”, onde a

Neste caso, v :

equacao de estado do gas de Chaplygin generalizado torna-se

PCo\”
pc = —apco ( 0) ; (2.23)
pPcC
tal que, no presente, o gas simplificado “imita” a matéria-X (pco = —apco),

sendo completamente caracterizada pelo parametro . Um universo
acelerando hoje pode ser obtido e seu comportamento é tipo um fluido sem
pressao para grandes valores de z (g(z) > 0), assim como uma matéria-

X para baixos redshifts tendendo a acelerar a expansao. Se a = 1, o
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comportamento dinamico atual ¢ o mesmo de uma constante cosmologica.
Note também que a equacao basica de FRW para o modelo simplificado

deve ser escrita como

1

(2)2 B {QM (}]20)3 (1= Qu) [@ (- @)(%)3(%”

)

(2.24)
mostrando que o parametro « € a tinica constante desconhecida relacionada
com o modelo de gas de Chaplygin simplificado. No capitulo 1V,
confrontamos este modelo simplificado com observagoes.

De acordo com o principio da “navalha de Okkam”, postulamos que A, é
uma funcao de « e por simplicidade tomamos A; = « desta forma excluimos
(ou legitimamos), enquanto o modelo cosmoldgico, é mais facilmente

falseado pelas observagoes cosmoldgicas atuais.

2.2.7 Decaimento do Vacuo (A(t))

Os modelos A(t) [133]-[140] estdao embasados na idéia de que a
densidade de energia do vacuo pode decair continuamente ao longo da
Histéria cosmica. Esta variacao em A estaria diretamente relacionada a
interacao do vacuo com outras componentes, com a densidade do vécuo
diminuindo ao longo da expansao. Esses modelos tentam reconciliar o
pequeno valor presentemente observado de A com o valor absurdamente
alto sugerido pelas teorias de campo. Nesse sentido, pode-se dizer que
é pequeno porque o universo € muito velho. Esse modelo é descrito em
termos de dois fluidos: um decaimento do vacuo (p, = %,py = —py)
mais o produto do vacuo decaindo. E cujas equacoes de campo de Einstein
(ECE) e a lei de conservacao de energia (LCE) sdo dadas por

RQ

81Gp+ A(t) =355 (2.25)
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8nGp — A(t) = —2; - = (2.26)

R R2
. A(t
p+3H(p+p) = _87r(c)¥ (2.27)

O principal objetivo desse modelo é explicar como a energia conduz a
inflagao no estagio primitivo, e aceleracao do universo, estando relacionada
com o pequeno valor corrente de A. A maioria dos autores trata a
densidade de energia do decaimento do vacuo como uma funcao implicita
do tempo, a qual depende do fator de escala (A ~ R™2) ou do parametro
de Hubble (A ~ H?), ou ainda uma combinacgio destes [135, 137, 138].
Uma lista estensiva de fenomenologias da lei de decaimento-A podem
ser vistas no artigo de Overduin e Coopertock [140]. Nestes modelos a
expansao pode ser acelerada como requerido pelas observacoes de SNe Ia,
vejam Chen e Wu [136], isto também resolve o problema da idade em
z = 0 [137]. Para um dos modelos mais simples Birkell e Sakhar [141]
obtiveram $ < 0,13. J& Lima et al. [142], limitou 8 < 0, 16, considerando
que o parametro [ assume algum valor durante a época dominada pela
radiacao e pela matéria. Diversos testes cineméaticos tem sido discutidos na
literatura para vincular parametros cosmolégicos a partir de observacoes de
supernovas, diametro angular versus redshift, lentes gravitacionais e outros
[137, 138, 143, 144, 145, 146]. No capitulo IV iremos fazer uma aplicacao

deste modelo.

2.3 Conclusao

Quando admitimos a existéncia de uma componente exdtica
responsavel pela aceleragao cosmica - cuja equacao de estado pode ou nao
depender do tempo - nos deparamos com mais duas questoes de principio -
que precisam ser devidamente consideradas. A primeira delas é conhecida

como o problema da coincidéncia cosmica e consiste em entender porque o
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universo comecou a se expandir de forma acelerada sé mais recentemente.
Em outras palavras, por que as densidades de energia da matéria escura
e da energia escura sao da mesma ordem de magnitude? Por exemplo, se
o valor de A fosse dez vezes maior que a sua estimativa atual, o universo
ja teria iniciado a aceleracao ha muito mais tempo atras. Neste caso nao
haveria tempo para formar estruturas como galaxias e seus aglomerados.
Se A fosse dez vezes menor, nés nao observariamos a aceleracao césmica e
esta s6 poderia ser detectada em um futuro bem distante.

Sendo a componente exdtica uma constante cosmolégica, o problema da
coincidéncia césmica confunde-se com o chamado problema das condicoes
iniciais. Mais precisamente, foram necessarias condicoes iniciais muito
especiais no inicio do universo para que A comecasse a dominar a dinamica
da expansao s6é mais recentemente. Mostra-se que em certos modelos
onde a energia escura é dinamica, ha solugoes atratoras (chamadas de
“tracking”) em que o problema das condigoes iniciais é reduzido. Contudo,
isto s6 ocorre as custas de ajustes de parametros do modelo, o que nao é
o ideal. O problema da coincidéncia césmica também pode ser aliviado
admitindo-se uma interacao entre a energia escura e a matéria escura
ou, de uma forma mais radical, supondo que a matéria escura e energia
escura sao manifestagoes distintas de uma mesma componente (chamada
de quartesséncia). Contudo para funcionar adequadamente, aqui também
é necessario introduzir-se no modelo uma escala de massa (ou energia). O
desejavel é que tivéssemos uma teoria fundamental a partir da qual essa
escala surgisse naturalmente.

Resumindo, as evidéncias de que o universo possui uma componente
com pressao negativa, uniformemente distribuida e que contribui com
~ 70% para a densidade total de energia sdo extremamente convincentes.
Contudo, a quantidade de candidatos tedricos apresentados acima significa

que pouco sabemos sobre a natureza dessa componente. Na verdade, alguns
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cosmoélogos questionam sua propria existéncia e exploram a possibilidade
de que a aceleracao cosmica seja fruto de uma nova teoria de gravitacao.
H4& entre os cosmologos um consenso de que futuros avancos dependem de
novas observacoes bem como de uma compreensao mais profunda de fisica
fundamental.

Na fase atual da cosmologia é importante continuar buscando
alternativas tedricas capazes de explicar a aceleracao cosmica, por mais
estranhas ou exodticas que elas possam parecer. No aspecto observacional
¢ importante combinar diferentes testes e métodos. De fato, os distintos
testes cosmolégicos estao sujeitos a diferentes erros sistematicos e podem
vincular distintas regioes do espaco de parametros. Portanto, combina-los
¢ fundamental. Existe uma crenca geral na comunidade de que ainda nessa
década, grandes avancos serao alcancados no entendimento da natureza da
energia escura ou, de uma forma mais ampla, na substancia ou mecanismo

que gera a aceleracao cosmica.
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Capitulo 3

Medidas de Distancia em

Astronomia

3.1 Introducao

Neste capitulo, discutiremos brevemente as chamadas medidas de
distancia, um tema que desde os trabalhos de Slipher e Hubble tem
contribuido para o avango da Cosmologia. Mais recentemente, assistimos
também uma abertura de novas janelas de observacoes para o universo,
como a proporcionada pelos telescopios espaciais, livres da influéncia
da atmosfera terrestre. Realmente, os esfor¢os nos tultimos vinte anos
proporcionaram um salto de qualidade no nosso conhecimento sobre o
Cosmos. A tecnologia dos novos telescopios e detetores, a construgao
de grandes observatoérios em locais climaticamente mais propicios (Chile,
Havai, Ilhas Candrias etc.) e a colocagao de alguns deles em drbita espacial
(Hubble Space Telescope, WMAP, XMM, Chandra etc.) propiciaram um
imenso avanco na quantidade e na qualidade das observacoes astronomicas,

tendo também conseqiiéncias significativas para a escala de distancia.
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3.2 Escalas de Distancia Cosmica

A escada de distancia coésmica é formada por varios limites de
distancia cosmolédgica que vao desde distancias terrestres até distancias
de aglomerados de galdxias e para cada faixa de distancia utiliza-se um

método diferente de medida como esta indicado na figura 3.1.

Dimensoes Meétodos

Sistema Solar Radar Par alax

Estrelas Proximas )Parmwe/

Aglomerados e . Movimento Espedro
R Bappu-Wil sort — :
estrelas mais distantes deAglomerado |(seq. princ)
/
Sup. da seqg.
Aglomerados Globulares I RR Lyrae

Galdxias Préximas || “UV@ ceeidas!| R-HII | EstrelasO || Novas

Rot. de Gal
! \ N /

Galaxias Distantes| [Tully-Fischer Brilho da Galéaxia
!

Galaxias Muito Distantes| | Supernova Red Shift

Figura 3.1: Escalas de Distancia.
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3.2.1 Magnitude

Os gregos ja classificavam as estrelas de acordo com o seu brilho, e
essa primeira classificacao deu origem ao chamado sistema de magnitudes
que ainda hoje é utilizado nas definicoes de distancia de experimentos
modernos. Neste sistema a magnitude aparente (m) é definida com base em
uma estrela escolhida como ponto de referéncia. Atualmente, consideramos
como referéncia a estrela a-Centauri (que possui magnitude aparente nula).
Uma estrela mais brilhante do que a-Centauri tem magnitude aparente
negativa e, analogamente, uma menos brilhante tera magnitude aparente

positiva. Matematicamente, a definicao é dada por:

F
m=—2, 5109105 (3.1)

onde F' e F, representam os fluxos (energia por unidade de tempo por
unidade de area medidos no detector) da estrela em questdao e de a-
Centauri, respectivamente.

Através de um calculo simples, o fluxo medido no detector nos
permite também saber a energia total emitida pela estrela por unidade

de tempo, a luminosidade absoluta (L) e, a partir desses conceitos, a

_L_
A7 F

maiores consideracoes sobre essa grandeza dado a sua importancia nas

distancia-luminosidade dy (d? = ), na se¢ao 3.4.1 iremos apresentar
observacoes cosmoldgicas. Existe um outro tipo de magnitude denominada
de magnitude absoluta (M), definida como a magnitude aparente! que a
fonte teria se estivesse localizada a uma distancia de 10pc. Neste caso,

L
L B (W)‘lﬂd% dr,

4m(10pc)? 4w (10pc)? - F(l()pc>2 (3.2)

Fip =

'A quantidade (M — m) é chamada médulo de distancia.

69



logo,

M = -2, 5l0g10§72) = -2, 5l0910£ -2, 5log10(1céj;c)2 (3.3)
M = m — 5logy 16(%70' (3.4)
Geralmente, este resultado é reescrito na forma:
m = 55091002?0_1 + 5[09100590;1 + M — 5, (3.5)
m = 5logyody, + R, (3.6)

onde a quantidade N é chamada intercept ou magnitude de ponto zero e
d;, a distancia de luminosidade em unidades de ¢H;!. Parametrizando o
valor atual do parametro de Hubble por 100hkms~'Mpc", onde h é uma
constante adimensional, e ¢ = 2,9979 x 10°kms~!, podemos escrever o

intercept como:

2,9979 x 10° x 106
100h

N = 5logig + M — 5, (37)

N = —5logioh + M + 42, 3841. (3.8)

Para uma determinada fonte podemos obter através da andlise da
luz emitida, a magnitude aparente e seu desvio para o vermelho.
Se considerarmos apenas fontes cujas magnitudes absolutas nos sejam
conhecidas, a magnitude aparente estard relacionada a distancia e
conseqiientemente ao tempo transcorrido desde que a luz saiu da fonte até
hoje, enquanto o desvio para o vermelho trard informacoes sobre a expansao
total experimentada pelo universo neste intervalo de tempo. A partir da
observacao de fontes que apresentam diferentes valores de desvio para o
vermelho podemos encontrar uma funcao que represente a dependéncia do

parametro de Hubble com (z), ver secao 3.3, e, conseqiientemente, aponte
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caracteristicas do comportamento da energia escura. Entretanto, quanto
mais alto o valor do desvio para o vermelho, mais jovem é o universo
observado e as fontes com valores diferentes de desvio para o vermelho nao
necessariamente possuem as mesmas caracteristicas. Para que possamos
comparar dados de diferentes épocas da evolucao do universo, precisamos
utilizar um determinado tipo de fonte cujas caracteristicas nos sejam
familiares e uniformes em todas as etapas da evolucao, ou seja, precisamos

de uma vela padrao.

3.2.2 Sequiéncia Principal

A seqiiéncia principal (SP) é uma curva no diagrama de Hertzsprung-
Russell, mais exatamente uma faixa, onde a maior parte das estrelas estao
localizadas (ver figura 3.2). Estrelas localizadas nesta faixa sdo chamadas
de estrelas da sequéncia principal. Nesta fase elas geram luz e calor pela
queima de hidrogénio em hélio através de fusao nuclear na regiao mais
central. O Sol, juntamente com a maior parte das estrelas visiveis a olho
nu, estao nesta faixa. As mais frias sao chamadas de anas vermelhas.
Uma estrela entra na SP, saindo da fase de proto-estrela, assim que a
temperatura de seu ntcleo atinge um valor suficiente para iniciar a fusao
de hidrogénio em hélio e permanecera nela até que esta fase se esgote
e passem para a fase de subgigantes ou gigantes vermelhas. A posicao
e o tempo que uma estrela permanece na SP depende criticamente de
sua massa. As estrelas mais massivas, as quentes e azuis das classes
estelares O e B queimam rapidamente seu estoque de hidrogénio e portanto
permanecem por pouco tempo, de onde saem para a fase de gigantes
vermelhas. Estrelas menos massivas e mais frias, que queimam hidrogeénio,
como as anas vermelhas, aparecem no canto inferior da seqiiéncia principal
e permancem la por centenas de bilhoes de anos.

O método de medida de distancia com base na seqiiéncia principal
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Figura 3.2: O diagrama HR (Hertzsprung e Russell). As estrelas passam a maior parte
de suas vidas na seqiiéncia principal. Neste diagrama o Sol estd posicionado com uma

temperatura da ordem de 6000 K e luminosidade relativa igua a 1.

pressupoe que as estrelas nesta fase tém propriedades idénticas em todos
os aglomerados galaticos. Isto significa que todas as estrelas de mesmo
tipo espectral possuem a mesma magnitude absoluta. Por exemplo,
comparar o brilho da seqiiéncia principal das Hyades e de estrelas de outros
aglomerados. O desvio vertical necessario para trazer as duas seqiiéncias

principais superpostas permite saber a distancia relativa entre os dois

aglomerados.
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3.2.3 Indicadores Primarios de Distancia

Existem varios indicadores primarios de distancia, por exemplo, estrelas
varidveis que tem como caracteristica mais marcante periodos bem

definidos que podem variam entre 12 e 24 horas, as principais sendo:

e RR Lyrae Variaveis, estrelas que possuem o mesmo brilho intrinseco,
contudo a sua maior desvantagem é o fato de possuirem brilho muito

fraco.

e Variaveis Cefeidas, estrelas pulsantes, inicialmente estudadas por
Henrietta Leavitt, que observou o periodo da pulsagao relacionado ao
brilho intrinseco da estrela. Assim, medindo o periodo de uma Cefeida

e o brilho com que ela é vista, pode-se determinar a que distancia ela
pode estd localizada [84, 147].

_ L
 47b

onde L é a luminosidade, medida num dado periodo e b o brilho,

d? (3.9)

medido no detetor.

3.2.4 Supernovas la

As supernovas do tipo Ia sao bons indicadores de distancia em
cosmologia porque tem um brilho intenso e um periodo muito bem
determinado. As supernovas sao velas padroes, ou seja todas tém o
mesmo brilho intrinseco. Acredita-se serem resultado de uma grande
explosao de estrelas anas brancas que utrapassam o limite de estabilidade
de Chandrasekhar, enquanto, acretam matéria de uma estrela companheira
[148]. Além disso, sao caracterizadas pela auséncia de linhas de hidrogeénio
no espectro. O primeiro a usar SNe Ia como indicador de escalas
extragaldcticas foi Kowal [149], sendo Pskovskii [150] e Phillips [151]
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pioneiros na reducao de dados sobre a luminosidade das supernovas como
vela padrao universal. Essas explosoes estelares sao tao brilhantes que os
telescopios no solo conseguem vé-las na metade da distancia do universo
visivel e o telescopio espacial Hubble consegue detecta-las em pontos
ainda mais distantes. As curvas de luz de SNe Ia sao dadas em termos
da luminosidade absoluta versus a taxa de decaimento do brilho. E as
Supernovas mais brilhantes decaem mais lentamente[151]. As SNe Ia sao
de particular importancia exatamente por possuirem essa caracteristica. E
foi a observagao desses objetos que levou os astronomos [4, 6], em 1998,
a indicarem que a expansao do universo estd acelerada. As evidéncias
indicam que a expansao comecou desacelerada e depois passou a acelerada.
Uma das grandes questoes nesse caso é determinar quando houve essa
transicao, uma vez que isso nos fornece pistas sobre a causa que serve de
base para o periodo atual de aceleracao césmica.

As supernovas la também sao usadas para vincular os parametros de
densidade da matéria (€2y), de densidade da energia escura (Qdgg), € o
da equagao de estado (w), bem como outros parametros dependendo do
teste a ser utilizado. Por exemplo, para se obter limites sobre o redshift
de transicdo (zr, quando o universo passa para a fase acelerada de sua
expansao), usa-se uma descrigao cinemética da distancia luminosidade, dy,
sem fazer qualquer restricao a priori sobre a natureza do fluido césmico ou
mesmo da teoria gravitacional [59]. O redshift de transi¢do pode fornecer
respostas sobre questoes basicas, além de ser um teste independente de
modelos. Para uma visualizacdo do plano (€2, €24) Lima e colaboradores
produziram regioes de confianca estatistica dos 157 dados do Riess et al.
[59] em cosmologias ACDM. Junto com dados das anisotropias da RCF| as
SNe Ia fornecem os resultados mais importantes nas analises atuais.

Infelizmente, as supernovas tipo Ia sao raras, ocorrendo em galéxias

como a Via Lactea somente uma vez a cada poucos séculos, em média.
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Figura 3.3: Mapeamento de Supernovas

A técnica utilizada pelos cacadores de supernovas consiste em observar
repetidamente uma mesma regiao do céu contendo milhares de galaxias
e depois comparar as imagens obtidas, ver figura 3.3. Um ponto de luz
transiente que aparece em uma imagem, mas nao aparece numa imagem
anterior, pode ser um indicio de supernova. Os resultados de 1998,
mostraram evidéncias da aceleracao cosmica, baseando-se em observacoes
de dois grupos que estavam cagando supernovas que tivessem explodido
quando o universo tinha cerca de dois tercos do seu tamanho atual, isto
é, cerca de 5 bilhoes de anos. Em 2001, o grupo do Riess anunciou que

o telescopio espacial Hubble tinha obtido a imagem de uma supernova
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do tipo Ia extremamente distante (denominada SN1997ff) em repetidas
observacoes. Dado o redshift da luz proveniente dessa explosao estelar - que
ocorreu ha cerca de 10 bilhoes de anos, quando o universo tinha um terco de
seu tamanho atual - o objeto parecia muito mais brilhante do que deveria.
Este resultado converteu-se na primeira evidéncia direta do periodo da
desaceleracao. Nos préoximos anos, o grupo liderado por Saul Perlmutter
e colaboradores de varias Universidades devera utilizar o satélite SNAP
(Supernova/Acceleration Probe) para estudar a energia escura do universo.
A estimativa é de serem catalogadas 2.000 supernovas por ano de operacao.
Essas observacoes de mais supernovas em altos redshifts poderao fornecer
provas definitivas para a transicao entre os periodos de desaceleracao e

aceleracao da expansao césmica.

3.3 Distancia e Desvio para o Vermelho

Os trabalhos de Edwin P. Hubble [3], culminaram no estabelecimento
de um método independente de determinacao de distancias para objetos
celestes distantes demais para o uso de paralaxe.

Em 1929, a partir da descoberta da forma de se medir varidveis cefeidas
Edwin P. Hubble descobriu a expansao do universo. A lei de Hubble afirma

que as galaxias estao se afastando com velocidade proporcional a distancia

v=H,d, (3.10)

onde d é a distancia, v a velocidade, e H, um parametro (constante de
Hubble) cujo valor, num mesmo instante, é o mesmo para qualquer galéxia.
A velocidade das galdxias foi determinada pelo efeito Doppler, que altera
a freqiiéncia aparente da linha de emissao da estrela em funcao de sua
velocidade.

Esta lei esta contida nas solucgoes de Friedmann, e, neste contexto, dizem
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mais: todas as galaxias estao se afastando, umas das outras, obedecendo
essa lei. Os resultados de Hubble podem ser facilmente entendidos
considerando que a distancia fisica propria [(t) escala com o tempo da

seguinte forma

I(t) = LR(t), (3.11)

onde [, é constante para um par de galaxias e R(t) é um fator de expansio

universal. Derivando (3.11) obtemos a taxa ou velocidade de expansao:
—=——=HI. (3.12)

A recessdo provoca um deslocamento para o vermelho (redshift) no
espectro da luz de uma galaxia distante. Se v < ¢ este é o desvio Doppler

classico [2], assim o parametro de redshift é

6)\ AO - Ae U l
= — = =—-—=H- 3.13
: Ae Ae c c (3.13)

onde A\, e A, sao os comprimentos da luz observada e emitida,

respectivamente. Na realidade, o desvio sistematico para o vermelho
observado ocorre apenas para fontes distantes (Auxo de Hubble)?.

Esta expressao para a velocidade de recessao extrapola a velocidade da
luz em z > 1, sendo necessario um tratamento relativistico. O redshift nos
fornece as informacoes mais importantes sobre o fator de escala cosmica
R(t) e representa os desvios observados na freqiiéncia da luz emitida por
objetos distantes.

Considere a métrica de Friedmann e uma onda eletromagnética viajando
da fonte para o observador ao longo da direcao —r, com 6 e ¢ fixos. Para

uma geodésica nula (ds® = 0) temos entdo:

ar d
/R - k22)1/2 =) (3.14)

2Em nosso grupo local de galdxias h4 alguns blueshifts, devido a interacdo gravitacional entre as

galaxias do grupo.
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A luz emitida da fonte em t; = t. + dt. alcanga o observador em
ts = t, + dt,. Sabendo que f(r.) ndo muda, pois r. é uma coordenada
comovel e ambos, a fonte e o observador, sao movidos com a expansao

cosmolodgica, podemos escrever

EANpTA (3.15)

tg

Se 0t e 0t, sdo pequenos, a equagao (3.14) e (3.15) implica que
%o _ Oe (3.16)

Em particular, ét, < 1/v, e dt, x 1/v, (v, e v, sdo as freqiiéncias da
luz emitida e observada, respectivamente). Assim, teremos v.R. = v, R,

consequentemente

R,
1 = — . 3.17
+ 2 R, ( )

Para galdxias proximas podemos tomar (2.2) como R(t) = R(t,)+ R, (t—

t,) e fazendo a expansao em (3.17) teremos

R, R

R
=% 1~ =d=2= ) 3.18
Z RO - 5tRO C RO RO U ( )
Assim obteremos
r=v=dH,=d=H'v=d=H,'z | (3.19)

que é a Lei de Hubble.

Se o universo expande isto sugere que no passado longinquo o seu volume
tendeu a zero e, portanto, sua densidade, temperatura e pressao podem
ter sido infinitamente grandes. Este estado do universo é usualmente
chamado de estado singular inicial ( Big Bang). Contudo, a RG é uma teoria
gravitacional classica e as nossas investigacoes sobre a historia térmica do

universo s6 podem ir até a época de Planck (¢t = tp;), onde

tpl:<c5> ~ 107" s, (3.20)



para tempos menores que tp; os efeitos qianticos nao podem ser
desprezados [114] e, portanto, uma teoria de gravitagdo qiiantica é

necessaria.

3.4 Medida de Distancia em Espaco-Tempo Curvo

No espaco-tempo curvo a medida de distancia nao é univocamente

definida. A distancia entre dois pontos pode ser definida pela:
e Distancia percorrida pela luz;
e O fluxo recebido por uma vela padrao;
e O angulo subentendido por uma régua padrao.

No espacgo euclideano todas essas trés medidas sao idéenticas. Entretanto
em um espaco-tempo nao-euclideano as trés medidas sao todas diferentes.
Precisamos definir todas as medidas de distancia separadamente em
completa analogia com a contrapartida euclideana. Distancia em
coordenadas comovel: uma quantidade de interesse é a distancia
coordenada 7(z) em funcao do redshift (z). Desde que o raio de luz viaje ao

longo da geodésica nula do espaco-tempo, ds = 0. Para métrica de FRW

[152] obtemos:
t cdt’

to R(t') /m

Podemos converter a integral de ¢ em z através da relacdo 14+z = R,/ R,

(3.21)

diferenciando temos dz /dt = —(1+2)H (2) e substituindo na equagao acima
C z
3.22
H,R, h / V1 er ’ (3.22)
onde definimos o parametro adlmensmnal h(z) = H(z)/H,. Para o espago-

tempo plano, com k£ =0, é

c z d7

"G = B b )

(3.23)
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Vamos detalhar um pouco cada uma das medidas de distancia nas segoes

que se seguem. Como apresentado nos livros textos [1, 2, 54].

3.4.1 Distancia de Luminosidade

Usualmente, as medidas de distancia eram efetuadas considerando o
brilho de galédxias e aglomerados de galaxias como welas padroes. Mas,
os efeitos de evolucao de galaxias sao muito grandes, diminuindo a
precisdo com que as distancias sao inferidas [153, 154]. Mais recentemente,
evidéncias empiricas tem mostrado que os eventos de Supernovas tipo la
(SNe Ia), principais objetos tidos hoje como velas padroes, tém a sua
distancia de luminosidade estabelecida com muita precisao, construindo
o diagrama de Hubble (grafico de z x d) mais bem definido até o presente
4, 6]. A expressdo para distancia-luminosidade versus redshift® no universo
de Friedmann é determinada da seguinte forma: Primeiro é necessério
deduzir a coordenada radial comével 11(z). A equagdo da geodésica nula
ds?> =0 ¢

to cdt r1 2y —1
RO = [ (1= kr?)2dr. (3.24)
Note que
dt dtdR dR 1 djf (3.25)
- " RR R, RR’ '
R dR R RR R T
1 _ 1 R, Cdﬂ
| = k)2 = /R T (3.26)
R, R,
com a integral primeira dada por
R R, 1
— = H|1 — 2q, + 2q, 2, 3.27
R = HIL= 20, + 20, ] (327)
R(t)

Introduzindo xz = & temos:

3Esta relagao foi obtida por Robertson em 1938 [153, 156].

30



1 ! c 1 v tdx
1 — kr®)"zdr = 3.28
/O ( r ) r R, H, /(1—|—z)—1 [1 — 2q, + 2qox_1]% ( )
1 1
1 — kr?) 2dr = ——sen *(Vkr ) 3.29
L ) Jpsen (Vi) (3.29)
com as seguintes solucoes
sen~ ' kE=+1,
r k=0, (3.30)
senh~try k=-—1.
Apés alguns calculos encontramos:
c 0z 4+ (go — 1)(/1+ 2,2 — 1
R,H, (14 2)
Expandindo r1(z) em z << 1
()= 5o e = 5 a)2 + . (3.32)
ri(z —ROHOZ 5 Go)2” + ...|. :

Como a distancia-luminosidade é dada em fungao de r; com ¢ = 1 temos:

R%rq (14 2)Ro[z — 2(1 4 q,)2% + ..]
dp = —=—=(1 Ror1 = 2 : 3.33
L R: (1+2)Ror RH, ( )
Portanto,
-1 1 2
dr = H, (z—|—§(1—q0)z +...). (3.34)

A equacao acima mostra claramente que a relacao entre as quantidades

observaveis dj, e z dependem do modelo cosmolégico. Portanto, o diagrama

de Hubble pode ser utilizado para inferir os valores de H, e q,.

Para baixos redshifts a eq. (3.34) reproduz a expressao da lei de Hubble

dp = H,'2 = H v (3.35)
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Portanto, para dados em baixos z's (primeira ordem). O parametro
de Hubble também pode ser estabelecido a partir das observacoes de
Supernovas. Note também que em segunda ordem a expressao (3.34)

fornece informacao sobre o parametro de desaceleracao.

3.4.2 Diametro Angular

A relacao de diametro angular - redshift constitui um teste importante
na distin¢do dos modelos cosmoldgicos [157, 158]. Com este fim podemos
expressar o diametro angular considerando uma fonte de luz localizada em
r(z), em que o diametro proprio é D. Sendo t; o tempo de emissao da
fonte, entao o diametro angular observado a partir do elemento de linha é

dado por:

D
N Rtlrl

substituindo o valor de r; encontrado anteriormente, temos

6

(3.36)

D 22(1 + 2)?

- 2HV  2q, + (g0 — 1) (V1 + 2¢o2 — 1)

ou seja, o diametro angular é uma fungao de f(D)g(z,q,), onde f(D) =

0

= f(D)g(z,q0),  (3.37)

DH, ¢é adimensional e determina a escala de medidas do diametro angular.

Para galdxias D ~ 10h 'kpc, tomando H, = 75kms ' Mpc~!, temos
F(D,H,) ~0,7" . (3.38)

Para fontes de radio muito compactas Kellermann [159] defende que
os efeitos de evolucdo seriam controlados (tais fontes nao evoluiriam).
Escolhendo medidas de diametros angulares da ordem de uns poucos

milisegundos de arco D ~ 10h~!pc

F(D,H,) ~0,7x107%" (3.39)
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A funcao ¢(z,q,) fornece-nos para baixos redshifts um comportamento
tipico da geometria de Euclides.

Em particular, na eq. (3.37), no caso plano (g, = 3) a expressao reduz-se

6

2 |V1+z-—-1 (340)

Note que para a equacao acima, a expressao do diametro angular como
5
4
para diferenciar entre os diversos modelos cosmologicos.

:DHO{ (1+2)2 ]

funcao do redshift possue um valor minimo em z = 2 e que pode ser usado

Expandindo a equagao (3.37) em poténcias de z(z << 1):
1
0 =DH,[z" + §(q0 +3) + ... (3.41)

Ou ainda, em termos de €2,,

1,0
0 =DH, [z + 5(?‘) +3) + ... (3.42)

E importante salientar que efeitos esperados de evolucao ou selecao
podem ser adicionados a andlise tornando-a mais realistica. Uma maneira
plausivel de estabelecer esses efeitos é considerar que o tamanho linear
intrinseco tem uma dependéncia similar sobre o redshift, D = D,(1 + z)?,
sendo a < 0 (v € [—0,4; —1,2], [160, 161, 162]). Esta expressao possui um
valor minimo que pode, em principio, ser usado para diferenciar entre os
diversos modelos cosmologicos.

Uma medida de distancia diretamente relacionada é a distancia de
diametro angular Dy, definida de modo semelhante [1, 163, 164]:

R,r
T l+z]

Segue portanto que a distancia de diametro angular do observador z;

Dy (3.43)

até zo sera dada por:
Ror12

14 2

DA(Zl, 2’2) = , (344)

33



ou ainda

C 22 dZ/
(14 29)H, /2 h(2)

Onde h(z') depende do modelo de energia escura utilizado. Esse

DA(Zl,ZQ) = (345)

método de estabelecimento de distancia é bastante utilizado em lentes
gravitacionais. Nos capitulos V e VI retomaremos a discussao sobre
a importancia das medidas de distancia de diametro angular, mais
especificamente no capitulo VI apresentaremos esse tema num contexto

mais geral para o universo localmente inomogéneo.
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Capitulo 4

Teoria de Lentes Gravitacionais

4.1 Introducao

A idéia de que a gravidade pode influenciar o comportamento da
luz é bem antiga. O proprio Newton considerou esta possibilidade
sugerindo que os raios luminosos poderiam ser defletidos pelos corpos
celestes. Soldner [165], no inicio do século XIX, usando a gravitagao
newtoniana e considerando que a luz consiste de particulas materiais,
obteve uma expressao para o angulo de deflexdo. Em 1911, Einstein [166]
independentemente reobteve a féormula de Soldner usando o principio de
equivaléncia. Quatro anos depois, ja no contexto da teoria da relatividade
geral, encontrou a férmula correta para o angulo de deflexao na métrica
de Schwarzschild que numericamente é o dobro da expressao obtida por
Soldner.

De acordo com a relatividade geral o angulo de deflexao de um raio que

AG My
C2 R@ )

Contudo a primeira mencao de que a acao da gravitacao de um corpo

passa tangencialmente & superficie do Sol é, o = (ver o capitulo I).
massivo na luz provoca um efeito similar a refracao da luz na otica
geométrica foi realizada por R. Mandl em uma carta para Einstein [31],
chamando o fenomeno de lente gravitacional. O efeito consiste basicamente

na deflexao dos raios luminosos por acao da gravidade. Atuando como
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verdadeiros telescopios cosmicos, os objetos massivos deformam o espaco-
tempo dando origem a este efeito na sua vizinhanca.

Lodge [167], em 1919, foi quem primeiro sugeriu que a luz poderia ser
focalizada através de uma lente gravitacional e ha registros de ter sido
Eddington quem primeiro percebeu a possibildade de obter-se imagens
miiltiplas de um tnico objeto devido a esse efeito. Einstein, em 1936 [168],
discutiu o efeito de lentes por estrelas préximas mas concluiu corretamente
que a probabilidade de sua observacao seria muito pequena. Antes dele
Chwolson (1924) [169] j& havia sugerido que no caso de um alinhamento
perfeito entre um observador, lente e fonte, o observador iria ver a imagem
da estrela mais distante como um anel em torno da estrela mais proxima
conhecido por anel de Einstein. Em 1937, Zwicky [45] sugeriu uma
possibilidade real sobre deteccao de lente gravitacional, no caso de uma
galaxia servir de lente para outra.

Esse tema sé foi de fato retomado na década de sessenta, com a
descoberta dos quasares. Refsdal [47] analisou as propriedades da massa
pontual em LG e calculou o time delay para as duas possiveis imagens,
mencionando um objeto compacto como um candidato a lente. Ele propos
também a aplicacao de LG para estimar a massa da galaxia defletora e
a constante de Hubble diretamente dos parametros observados do sistema
lente-fonte [48].

A partir de 1979, quando o primeiro sistema de lente (QS0O0957 +
561A&B) foi detectado, as pesquisas neste campo tornaram-se mais
sistematicas, permitindo o estudo das fontes de radiacao mais longinquas
do universo (quasares e as primeiras galdxias) e o mapeamento da
distribuicao de matéria escura nos aglomerados de galaxias. Atualmente as
lentes gravitacionais constituem uma ferramenta inestimavel para “pesar”
a matéria escura. Elas exigem imagens de alta qualidade para serem

observadas. E por isto s6 recentemente téem sido utilizadas, gracas ao

36



avanco da instrumentacao astronomica. Como o fenomeno nao depende
da natureza nem do estado da matéria que constitui a lente, o efeito de
lente gravitacional é muito adequado para detectarmos e quantificarmos a
matéria escura no universo.

Recentemente muitos sistemas de lentes gravitacionais foram identifi-
cados, e podemos dividi-los em trés classes: i) Cerca de algumas dezenas
foram propostas de miltiplas imagens de quasares; ii) Varias dezenas de
arcos e arcos estendidos (arclets); iii) Vérios anéis em radio e no éptico.

Nos aglomerados de galaxias, o angulo de deflexao é inferior a 1’ e a
separacao maxima entre os sistemas de imagens multiplas nao ultrapassa
10”. Apresentaremos a seguir uma breve revisao de lentes gravitacionais
e veremos alguns dos extraordinarios exemplos observados ao longo das

ultimas décadas.

4.2 Conceitos Basicos em Lentes Gravitacionais

4.2.1 Angulo de Deflexio

Para calcular o desvio angular produzido por um campo gravitacional
(24, 49], de uma forma independente da utilizada no capitulo I, usamos a
equacao que descreve a trajetoria do raio de luz através de uma variacao
espacial do indice de refracao n(x). Antes de fazer o célculo da deflexao
propriamente dita, iremos abordar a aproximacao de campo gravitacional

fraco, onde a métrica difere pouco da plana (métrica de Minkowski)
G = N + Py s Ay | << 1. (4.1)

Nesta aproximagao, supomos que o campo gravitacional pode ser

descrito pela métrica linearizada:

20 20
ds® = (1 - ) cdt* — <1 — ) di* (4.2)

c2 c?
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onde ®(x) é o potencial gravitacional newtoniano devido ao campo
gravitacional, e |dx| = dI é denominado de elemento de linha espacial de
Einstein. Esta métrica satisfaz a condicdo (4.1), se |®| << ¢? e a matéria
move-se lentamente |v| << c.

Na aproximacao da ética geométrica, a escala sobre a qual o campo
gravitacional muda é muito maior que o comprimento de onda da luz
defletida, e na aproximacao de pequenos angulos, o angulo de deflexao
total é pequeno. O desvio angular tipico envolvido em lentes gravitacionais
de interesse cosmolégico é < 1. Portanto na aproximacao de lente
geometricamente fina, o desvio maximo do raio é pequeno comparado com
a escala de comprimento na qual o campo gravitacional varia.

Com relacao ao indice de refracao efetivo, é bem conhecido que o
campo gravitacional da lente atua como um meio material relativamente a
propagacao das ondas eletromagnéticas [170]. Fazendo ds = 0 na equacao
(4.2), e resolvendo para dl /dt, podemos obter uma velocidade da luz efetiva,
Veff, €M primeira ordem: veg = % =c (1 + 2?(21))

A velocidade da luz como medida em um referencial localmente inercial
é ¢, mas desde que o sistema de coordenadas (¢,z) nao seja inercial, a
velocidade aparente da luz é diferente do valor do vacuo. Na chamada
aproximacao poés-newtoniana, podemos caracterizar o efeito da propagacao
da luz na presenca do potencial gravitacional através do indice de refracao
efetivo n, definido por:

c 2P (x)

nx)=—=1

v 3 (4.3)

O potencial gravitacional para um objeto massivo é uma quantidade
negativa, portanto, a velocidade aparente da luz é menor na presenca do
campo gravitacional, esse é o primeiro efeito pdés-newtoniano. Tal como
ocorre na oOtica geométrica normal, um valor de n > 1 implica que a

luz viaja mais lentamente do que no espaco livre, ou seja, na ausencia
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de campo gravitacional temos o valor no vacuo (n = 1). Portanto, na
relatividade geral, o campo gravitacional atua como um meio refrator. Foi
suposto também que a lente ¢ estacionaria e portanto o campo gravitacional
depende apenas das coordenadas espaciais (independente do tempo). O
raio de luz efetivamente move-se através da regiao do espago com variacoes
espaciais do indice de refracao. Naturalmente, esse efeito nao deve ser
confundido com a refracao que ocorre, por exemplo, na atmosfera terrestre;
um fenomeno associado ao fato da atmosfera gasosa ser constituida por
camadas com densidade variavel.

A equagao (5.3) expressa um efeito genuinamente relativistico que ocorre
mesmo quando o corpo celeste nao tem atmosfera. Portanto, como a
velocidade da luz é reduzida, os raios de luz sao atrasados relativos a
propagacao no vacuo. As frentes de onda sao defletidas quando a luz
se propaga no campo gravitacional. A presenca desse campo provoca um
efeito equivalente ao de um prisma (ver [49]).

Retomaremos agora ao céalculo do angulo de deflexao propriamente
dito. Em nossa discussao iremos definir os planos da fonte, da lente e
do observador. Na fig. 4.1 descrevemos uma situacao tipica de lentes.
Uma origem conveniente, passando através da lente é escolhida no céu.
Os planos, descritos por um sistema de coordenada cartesiano, passa
através da fonte e massa defletora sendo também perpendicular ao eixo
optico. Estes planos sao hipotéticos e tem o propédsito de visualizagao.
As coordenadas da imagem com respeito a origem sao (£1,&>) e da fonte
sao (m1,1m2), respectivamente. Desde que a imagem e a fonte sejam muito
menores que as distancias entre o planos que as separa, podemos escrever as
coordenadas em relagao aos angulos observados. Portanto, as coordenadas
das imagens podem ser escritas como (61, 6-) e da fonte (51, B2).

Para obtencao da equacao radial estabelecemos que a luz viaja da fonte

ao observador, isso pode ser expresso matematicamente pela extremizagao
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Figura 4.1: Distancias entre Observador, Lente e Fonte. Visualizacao do efeito de lente

gravitacional para o sistema observador-lente-fonte.

do tempo:

to
5/ts dt =0, (4.4)

onde “S” é a fonte e “O” o observador. A integral é calculada ao longo
da trajetéria do raio de luz. Para obter a equagao radial parametrizamos

a trajetoria radial por s, portanto

dx _dxds
dt — dsdt’
substituindo |dx/dt| = ¢/n(x) na eq. 4.4

(4.5)

5 [ n(x) (;(dxi /ds)2) - ds=0. (4.6)

Usando as equagoes de Euler-Lagrange e escolhendo o parametro para a

trajetoria, obtemos
d
p [n(z)Z] = Vn, (4.7)
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onde X = dx/dl é o vetor tangente unitario ao longo da trajetéria do raio
z(l). Em aplicagoes astrofisicas de lentes gravitacionais o desvio angular
é pequeno, portanto, para obter a deflexao angular usando esta férmula
integramos a equacao (4.7) ao longo da trajetéria nao-perturbada do raio-
v para obter

g = (%, — X,) 1 = —/va dl (4.8)

onde a componente perpendicular ao raio nao-perturbado é usado no
calculo. Utilizando esta equagao podemos obter o angulo de deflexao
devido a presenca de uma massa pontual. Nestas coordenadas, a fonte
e a lente estao orientadas ao longo do eixo-z e a origem ¢é escolhida na
posicao da lente, sendo a componente do vetor posicao perpendicular ao
eixo z denotada como &. O parametro de impacto &, é a distancia do raio
nao perturbado com o centro, ortogonal a direcao de propagacao. Com

(4.8) obtemos o angulo de deflexdo aq como

1 2GM o A2\ 7 4z
s 2001 [ () = 2 (1 (2))
’ o \VEFE o Lt (g &
(4.9)
O angulo de deflexao de Einstein para um raio de luz que passa proximo

a massa compacta M de uma distancia £ é dado por

() = —5— (4.10)

conforme calculado anteriormente no capitulo I.

Para uma massa extensa, podemos obter o angulo por integracao da
deflexao individual devido a todos os elementos de massa que constituem
a lente. Na aproximacao de lente fraca o angulo de deflexao ayq pode ser
obtido projetando a densidade de massa do volume do defletor no plano
da lente £ = (&,&), resultando em uma densidade de massa superficial
(&) = /p(& z)dz. A deflexdo angular é uma superposicao de angulos

de Einstein para o elemento de massa dm = X(£) d*¢. Considerando que
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todas as massas defletidas estao concentradas somente no plano da lente
e a deflexao tendo lugar também no plano da lente, o angulo de deflexao

pode ser expressado como um vetor bi-dimensional.

// ’5 5,’2 ) et (4.11)

aqui obtemos,

E d-0", 4.12
a=— / 5 (4.12)

\9 9’\2
onde utilizamos o fato que & = D0 e definimos o vetor deslocamento «

CcCOomo

a=—"aqaq . (4.13)

Nesta equacao ¢é usado a distancia de diametro angular para assegurar
que a equacao permanece valida num espaco-tempo mais geral. Definindo
a densidade critica como ¥, = (c?/4nG)(Ds/DyDys) e a quantidade

adimensional k(6) = X(0) /%, podemos escrever a equagao (4.12) como

— 2
// |9 9’|2 420’ . (4.14)
4.2.2 Equacao e Potencial da Lente

Considerando a projecao do raio de luz de dois planos, podemos derivar
a relacao entre as coordenadas da fonte e da imagem em termos do angulo

de desvio aq (ver figura 4.1)

D
B=6- DLSSO‘d (4.15)

A equagao (4.14) pode ser escrita como

a=Vi, 1= jr///fu(@’) In|6— 60| %0 . (4.16)
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Usando a identidade V?1In |x — x/| = 276%(x — x') , obtemos a equagio

do potencial adimensional da lente relativistica v satisfazendo:
V2(0) = 2k(6) . (4.17)

Em termos deste potencial a equacao da lente (4.15) pode ser escrita

como:
B =60-—Viy0). (4.18)
Em geral, os angulos (3, #, a podem nao ser coplanares e a equacao
(4.18) é vetorial. Dada a distribui¢ao de matéria da lente e a posigao da
fonte, a equacao da lente pode ter mais de uma solugcao. Ou seja, em
principio, uma dada fonte pode ser vista de varias posicoes no céu. A
equacao da lente descreve um mapeamento 6 — 3 do plano da lente para

o plano da fonte.

4.2.3 Magnificacao

A deflexao diferencial da luz afeta as propriedades das imagens. Em
particular, a area da secao que é atravessada pelo feixe de onda da luz
sofre distorgoes e o fluxo das imagens é influenciado. A fonte subtende um
angulo sélido Adgs do observador na auséncia da lente, enquanto Ag; é o
angulo sélido subentendido pela imagem. A lente gravitacional preserva
o brilho superficial da fonte. De fato, é suposto que durante a deflexao
nao ocorre absorcao ou emissao da luz e que a deflexao para um defletor
aproximadamente estatico nao introduz um desvio de freqiiéncia adicional
entre a fonte e o observador, exceto o desvio cosmolégico. O fluxo é
S = IAg, sendo I a intensidade especifica. A amplificacao do fluxo devido

a lente serd
ul = 2 = 22
Ss  dos
As propriedades locais das lentes mapeadas sao descritas pela matriz

(4.19)
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jacobiana A

B (o PO\ _ .
= 5 = (51] - aelaej ) == 52] - 77/)1] . (420)

Um elemento de angulo sélido §3% da fonte é mapeada no elemento de

angulo sélido 60 da imagem, sendo a magnificacao dada por

66>

A matriz jacobiana A é o inverso do fator de magnificacao
o3| 1
0)=|det —| =-——+—= 4.22
H() ‘ o0 T detAD) (4.22)
e o trago da matriz 1);; ¢
As duas combinacoes adicionais de v;; sao importantes
1
M= 2 (P11 — 22) ; (4.24)
Yo = 1o = o1 . (4.25)

Com essas definicoes podemos escrever a matriz jacobiana A como

1 g — _
A = = T2 (4.26)
—2 l=—r+m

e o fator de magnificacao

1
1 —K?) =~

(4.27)

= 5 -

Os autovalores de A sdo aj2 = 1 — K F v, onde v = ¥ +73 e o
determinante é detA = (1 — x?) — 2. Quando a linha de visada nao passa
préximo ao defletor, ¥(0) = 0, com isso o termo k desaparece da equagao

(4.17). Deste modo, k representa a amplitude de convergéncia devido a
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segundos de arco
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3 ﬁ 1 Imagem da fonte
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aimagem é
magnificada
-10 0 10 infinitamente

segundos de arco

Caustica do plano da fonte e "pré-imagem" das linhas
criticas. A luz emitida nas proximidades de uma caustica
é fortemente magnificada ao passar através da lente.

Figura 4.2: Cadtstica
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matéria dentro do raio de luz, sendo entao calculado o Ricci Focusing,
enquanto o termo-vy é a amplitude do cisalhamento devido a matéria fora
do feixe, chamada de Weyl focusing. Os autovalores de A descrevem a
distorcao da imagem na direcao radial e tangencial para uma fonte eliptica
e apenas tangencial no caso de uma fonte com simetria circular. Os zeros do
jacobiano do mapeamento da lente sao chamados de pontos singulares do
mapa da lente. Para cada lente os zeros do jacobiano sao também pontos
ou curvas fechadas no plano da imagem. Essas curvas sao chamadas curvas
criticas. Essas imagens no plano da fonte sdo as causticas (ver figura 4.2).

Estas separam a regiao de diferentes multiplicidades de imagens.

4.3 Time Delay

4.3.1 Modelo Analitico para o Time Delay Gravitacional

Devido aos diferentes caminhos opticos no sistema observador-lente-
fonte (ver figura 4.1), pode ocorrer uma diferenga de tempo de chegada do

sinal entre as imagens. Essa diferenca de tempo pode ser expressa por [49]

@ =[] o

onde z, € o redshift da galaxia lente, Dy e Dg sao as distancias de diametro

C

angular para lente e fonte respectivamente, e Dy g é a distancia de diametro
angular entre a lente e a fonte. Os vetores bidimensionais 0 e E, Sa0
respectivamente as posigoes da imagem (angular) e fonte e o potencial
efetivo é ¢(5) O time delay entre as duas imagens, A e B, é a diferenca
entre os tempos At = t4 — tg. Vamos mostrar aqui um calculo especifico

para o potencial efetivo ver [51].
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4.3.2 Time Delay para o Potencial da Esfera Isotérmica Singular

Iremos tratar o time delay do ponto de vista do lenteamento mais
simples, usualmente denominado de modelo da esfera isotérmica singular

(EIS). Neste caso, o potencial da lente pode ser dado da seguinte forma:

—

W(f) =blo], (4.29)
onde

b 4n LS (4.30)

= WDSCQ’ .

¢ uma escala de deflexdo para a geometria. No caso de || < b, a (EIS)
produz duas imagens colimadas nos raios R4 = |5| +be Rg = b— |§]| em
lados opostos da galaxia lente, como na fig. 4.3. O time delay entre as duas

imagens é dado por [51]:

1 {1 + ZL] [DLDS

Atgprs = = Dy ](Ri — R%) (4.31)

2 c

4.3.3 Time Delay e a Lei de Poténcia Generalizada

Uma expressao mais geral para o potencial efetivo pode ser escrita como

(compare com a equagao (4.29))

b(0) = G b_ . (@)3_77 (4.32)

do qual a esfera isotérmica singular (EIS) é um caso particular (n =2). A
escala de deflexao b é dada por (Kochanek, Schneider & Wambsganss 2004
[171])

1
n—1

fta+ i (4.33)

Ry"+ Ry

97



Figura 4.3: Diagrama do time delay de lentes com imagens multiplas (duas images A e
B). A galdxia lente estd no centro com as imagens nos raios ‘ﬂ os quais denotamos por
Rie Rp (AR = R4 — Rp), com raio médio dado por (R) = (R4 + Rp)/2 (Kochanek et
al. 2004 [171] ).

e a convergencia

w(e) =2 ? . (4.34)

Estudos prévios tem mostrado que galaxias lentes sao bem descritas por
essa lei de poténcia, na qual p o r=" (Witt et al. 2000 [173]; Rusin et
al. 2003 [174]). Em termos da convergéncia e das distancias, o time delay

assume a seguinte forma, Kockanek (2002) [172]:

14+ zp11 DD
Mtap = [ ][5
<{ = [~ 57 — By) + RaRpln 22
2 " uduls(u) — (x) 1n}§B}, (4.35)

com a convergencia definida por
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a[175]
i[184]

Table 4.1: Lentes e time delays

b[176]
k[185]

Objetos  tipos zp  zg  At(dias)
J091140558Q  0.77 2.80 146 + 8
B1608+65dQ  0.63 1.39 324254 2,40+ 2"
B1115+080Q 0.31 1.72 13 42,11 4 2¢d
B0957+562xID 0.36 1.41 4234+ 1°
B1104- AD 0.73 2.32 161+ 7
181
B1520+530D  0.71 1.86 130 + 38
B2149- AD 0.49 2.03 103+ 12"
274
B1600+434D  0.42 1.59 51 +4
J0951+4263ID  0.247 1.24 16+ 2
B0218+351D  0.68 0.96 10+ 1*!
[177]  4[178] °¢[179] f[180]  ®[181]
11186]

(k) =

B 2]55 k(u)udu

R% —

R

h[182]

11183

(4.36)

No intuito de reduzir a complexidade da equagao (4.35), é assumido

que a densidade de massa superficial obedece a uma lei de poténcia

K= /ﬁ(‘ﬂ JRA)Y™. O Time delay é expandido em uma série em relagao
aos raios AR = Rp — R4 com a média dos raio (R) = (R4 + Rp)/2. A

expressao final pode ser bem aproximada por [51]

At(n) ~ (T] — I)AtEIS {1 —
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<2—">2<AR)2...}

12 \(R)

(4.37)



4.3.4 Time delay e a constante de Hubble

Uma das primeiras aplicagoes de lentes gravitacionais foi sugerida por
Refsdal [47, 48], sendo a determinacao da constante de Hubble via medidas
diretas do time delay At entre as curvas de luz observadas de imagens
multiplas de quasars. Para lentes com simetria axial este método pode
ser descrito usando as frentes de onda. A frente de onda caracteriza a
localizacao de todos os pontos com igual tempo de viagem da luz emitida
por uma dada fonte. Os raios de luz no vacuo sao perpendiculares a frente
de onda, as quais sao esferas concentricas com a fonte. Contudo, elas
comecam a se deformar quando sao defletidas pelo campo gravitacional,
podendo chegar ao observador em tempos diferentes, produzindo imagens
multiplas. Podemos entao utilizar a expressao Atgrg, que é o time delay
para o potencial da EIS, como é mostrado na equagao (4.31). Considerando
que AR/(R) é pequeno, termos de ordem maior sao desprezados. Se
combinarmos as expressoes (4.31) e (4.37), expandindo as distancias
de diametros angulares, e reorganizando para H,, obtemos a expressao
relacionando a constante de Hubble com 7, o parametro livre do perfil de

densidade |,

Hy

(n—1) [ Il

~ 2 o 2
~ 2At(n) L, — ]ZJ(RA Rtp)

— )2 /ARN2
y [1_ (2 1277) (<R>> ] (4.38)

onde o I, e I,; sao as componentes das distancias de diametros angulares
na forma de [**dz/E(z) e [?dz/FE(z) respectivamente. A funcao E(z)

depende do modelo cosmolédgico. Para um modelo ACDM arbitrario temos:

E(z) = (1 + 2)3 + Qr (1 4 2)2 4+ Qy (4.39)
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Figura 4.4: Lenteamento, distribui¢oes de massas e formacao das imagens.

4.4 Modelos de Lentes

A distribuicao de massa dentro da galdxia ou em aglomerado de
galaxias é em geral muito complicada e nao tem nenhuma simetria a priori.
Entretanto, quando ¢ utilizado o modelo de distribui¢ao de massa circular
os calculos sao simplificados, sendo este um perfil muito conveniente para
ser usada em lentes gravitacionais. Existindo simetria, a equacao da
lente pode ser separada em coordenadas polares para que seja tratada
analiticamente (ver fig. 4.4). Para muitos corpos celestes, como jupiteres,
estrelas, buracos negros, e até mesmo galaxias quando o raio de luz passa
fora do defletor, é valida a aproximacao de massa pontual. Galaxia e
aglomerados de galdxias sao bem aproximadamente descritos pelo modelo
de esfera isotérmica singular. Faremos uma breve discussao sobre esses

dois modelos, e suas respectivas equagoes descrevendo o lenteamento.
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e Lente de massa pontual (Schwarzschild): Devido a simetria axial, a
propagacao da luz se reduz a um problema unidimensional. Permita-

nos considerar a situacao descrita na fig. 4.1, seguindo a relacao

geométrica

0Dy = BDs + aqD1s . (440)
Substituindo «y dado em (4.10) e lembrando que ¢ = D0,

reescrevemos a expressao acima como

Drs 4GM 02
=0 - =0-—= 4.41
6 DLDS 029 0 ’ ( )
4G M Dy g

62 = ———= 4.42
E C2 DLDS ( )

O angulo 0g é denominado raio angular ou raio de Einstein. Esta é
uma escala de natureza angular para descrever a geometria da lente.
O eixo 6ptico das fontes estd em torno de 0g e sao significativamente
magnificados, enquanto fontes que estao localizadas bem fora do anel
de Einstein sao muito pouco magnificadas. Neste caso, a caustica é
um ponto no eixo éptico. Se a fonte for descrita fora do eixo, duas
imagens brilhantes sao formadas em lados opostos do centro da lente,
um dentro e outro fora do raio critico. A equagao (4.41) tem duas

solucoes reais:

1 1
9172 = 56 + 5 52 + 49% y (443)

correspondendo as duas imagens fisicas de uma fonte S. Essas duas
imagem estao em lados opostos da lente, uma dentro do raio de

Einstein e uma fora. A separacao angular entre as imagens é:

A =0, — 0y = /32 + 462 > 20y, . (4.44)
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A separacao entre a fonte e o defletor é relacionada pela posicao da
imagem

01+ 0= 3. (4.45)

Esfera Isotérmica Singular: Quando consideramos uma galaxia como
lente, precisamos fornecer a natureza da distribuicao da matéria.
O estudo das curvas de rotagdo das galdxia (espectro plano) e
a distribuigdo galdxia/gds no aglomerado sugerem que o perfil de
matéria total neste sistema segue muito bem o modelo da esfera

isotérmica singular

0_2

pr)=o-a5 (4.46)

onde o, mede a velocidade de dispersao. Neste modelo é suposto que a

componente de massa das particulas do gas ideal estao confinadas pelo
potencial gravitacional esfericamente simétrico. I assumido ento que
o gds é isotérmico, logo o, é constante através da galdxia mo? = kT.
Projetando ao longo da linha de visada, obtemos a densidade de massa

pontual

02

%) = 255 : (4.47)

onde £ ¢ a distancia para o centro do contorno bi-dimensional. Entao

com a eq. (4.10), encontramos
2
aq = 4t (4.48)

2’

sendo independente do parametro de impacto. O angulo de Einstein

neste caso é

2D D
QE:47T@ LS_ 7LS

e A 4.49
c? DS d DS ( )

Finalmente, a solucao para a equacao da lente toma a seguinte forma:
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Qi = QE + ﬁ; ﬂ < QE . (450)

Deste modo, a lente tem duas imagens em lados opostos ao centro da
lente. Para 3 > 0 somente uma imagem aparece em § = 6, = 3+0g.
A separacao das imagens é justamente o diametro do anel de Einstein:
AO =0,+0_=20g. Jaa densidade de massa superficial ¢ infinita em
¢ = 0, o procedimento do modelo para grandes valores de & semelhante
a distribuicao de matéria aproximada da galdxia é satisfeita. Galaxias
reais entretanto nao podem seguir a lei de densidade (4.46) devido
ao problema de densidade infinita no centro e massa infinita. Outros
modelos existem e sao freqiientemente explorados. Por exemplo, se
a singularidade é removida do centro, o modelo é chamado ”softened
SIS”, um modelo de esfera isotérmica com raio finito. Neste caso, uma
lente é capaz de produzir também uma, ou trés imagens. Entretanto,
a auseéncia da terceira imagem pode implicar que esta deve localizar-se

no nucleo.
A magnificacao das duas imagens é
0]

o circulo # = fg é uma curva critica tangencial. As imagens estao

(4.51)

estendidas na dire¢ao tangencial por um fator |u|, considerando que o

fator de distor¢ao na dire¢ao radial é unitario (ver secao 4.2.3)

4.5 Tipos de Lentes

4.5.1 Microlente Gravitacional

O efeito de microlente gravitacional acontece quando a luz emitida

por uma estrela longinqua passa nas proximidades de um objeto macigo
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(um planeta por exemplo) e os raios luminosos sao desviados. A
luminosidade da estrela encontra-se entao brevemente ampliada. Esse
efeito de amplificacao gravitacional é tanto mais marcado quanto a massa
do objeto sombra, chamado lente, for maior e quanto mais longinquo
ele estiver. Um fator de ampliacao de 10 a 100 pode deste modo ser
observada nos casos mais favoraveis. Para que o efeito ocorra, o planeta
e a estrela devem passar quase diretamente entre a estrela distante e o
observador. Uma vez que esses eventos sao raros, um nimero muito grande
de estrelas distantes devem ser continuamente monitoradas de modo a
permitir a detecao de planetas a uma taxa razoavel. Além disso, também
nao é possivel repetir os experimentos que utilizam esse método, devido a
raridade com que ocorrem. Este é o método mais promissor para planetas
localizados entre a Terra e o centro da galaxia, ja que as partes centrais da

galaxia fornecem um grande nuiimero de estrelas distantes de fundo.

Estrela
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Figura 4.5: MACHO (Massive Compact Halo Objects)

Microlentes gravitacionais ja tinham sido testadas com outros

propésitos. Em 1986, Paczynski propos, inicialmente, usa-las para buscar
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a matéria escura. Em 1991, ele sugeriu que as microlentes poderiam ser
usadas para buscar planetas, ver figura 4.5. Os éxitos com o método de
lentes gravitacionais datam desde 2002, quando um grupo de astronomos
poloneses (Andrzej Udalski, Marcin Kubiak e Michal Szymanski de
Varsévia, e Bohdan Paczynski) aperfeigoou um método vidvel no ambito
do projeto OGLE (do inglés Optical Gravitational Lensing Ezperiment
- experimento Gtico com lentes gravitacionais). Durante um més de
busca, eles anunciaram a descoberta de diversos objetos, muitos dos quais
poderiam ser planetas. Desde entao, alguns planetas extra-solares foram
detectados através dessa técnica, a qual é considerada uma das mais
promissora para a descoberta de planetas terrestres ao redor de estrelas.
Os eventos de microlente sao curtos. Em geral, duram algumas semanas
ou dias, ja que as duas estrelas (lente e fonte) e a Terra movem-se uns com
relacao aos outros.

A grande vantagem das microlentes gravitacionais é que se pode
descobrir planetas de baixa massa (i.e. terrestres) mesmo com a tecnologia
atualmente disponivel. Uma desvantagem notavel é que o evento nao
pode ser repetido pois um alinhamento ao acaso nunca ocorre novamente.
Ademais, os planetas detectados tendem a localizar-se a muitos kpcs de
nos, tal que observacoes de monitoramento posterior nao sao possiveis.
Contudo, se um ntumero suficiente de estrelas de fundo forem observadas
com boa precisao, o método pode informar-nos quao comuns sao os planetas
terrestres em nossa galéxia.

Além do programa OGLE financiado pela NASA e pela National
Science Foundation, o grupo MOA (do inglés, Microlensing Observations
in Astrophysics, Observagoes de Microlentes em Astrofisica) trabalha para
aperfeicoar essa técnica.

O projeto MACHO (Massive Compact Halo Objects) observou 10

milhoes de estrelas na direcao das Nuvens de Magalhaes por 7 anos,
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registrando cerca de 400 eventos. As observagoes dos varios grupos, como
MACHO, OGLE e EROS (Ezperience de Recherche d’Objets Sombres),
indicam que somente cerca de 2 a 5% da matéria total estd na forma de

estrelas compactas.

4.5.2 Lentes Gravitacionais Fortes e Fracas

Os aglomerados de galaxias por possuirem uma concentracao imensa
de massa podem ser lentes gravitacionais poderosas, afetando a imagem
de galaxias que estao atras deles, denominadas de galédxias de fundo, ver
figura 4.6. O tipo de efeito vai depender da posicao relativa do centro do
aglomerado e da galadxia de fundo em relagao ao observador.

Lentes gravitacionais fortes, onde se observa claramente as imagens
distorcidas produzidas pela lente, sao uma minoria. Se a galaxia de
fundo estiver longe do centro do aglomerado, ou seja, se nao estiver
alinhada ou proxima do alinhamento, observador-lente-fonte, o efeito da
lente pode nao ser forte mas é detectavel. A razao é que as galaxias sao
objetos extensos e a luz proveniente de cada parte dela fica ligeiramente
distorcida. Por exemplo, se uma galaxia fosse intrinsecamente esférica,
a imagem que detectariamos nao seria circular mas sim eliptica, com o
eixo maior seguindo as linhas de mesmo potencial gravitacional. No caso
de um aglomerado com uma distribuicao de massa com simetria esférica,
isso corresponde a distorcoes mais importantes na direcao perpendicular a
direcao do centro do aglomerado. Uma conseqiiéncia observacional disso
¢ um alinhamento das imagens das galdxias de fundo. Quanto mais
préoxima do centro do aglomerado a galaxia de fundo esta, maior é a
distorcao e o alinhamento. Este efeito foi detectado pela primeira vez nos
finais dos anos 80 e é denominado lentes fracas, a distor¢ao da imagem,
neste caso ¢ pequena porque a intensidade do campo gravitacional é

pequena. As lentes fracas sao uma das principais ferramentas para estudar-
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Figura 4.6: Lente Forte

se a distribuicao de massa em aglomerados, fora das regioes centrais.
Ja que existem varios bilhdes de galdxias azuis fracas distantes, cuja
luz passa por aglomerados de galdxias no caminho percorrido antes de
serem detectadas pelos nossos telescopios. Certamente estes aglomerados
produzem distorcoes nas imagens das galaxias azuis distantes, as quais sao
muito sutis, e somente podem ser medidas através de estudos estatisticos
de uma grande quantidade de dados. Estas lentes fracas podem ser usadas
para medir a quantidade de massa dos aglomerados. Através de imagens
profundas em diferentes cores das galdxias azuis distantes é possivel mapear
lentes a diversos redshifts (ou a diferentes distancias) e assim determinar a
distribuicao tridimensional de matéria escura até a época em que o universo
tinha metade da sua idade. Sera entao possivel estudar a evolucao da
distribuicao de massa no universo, testando teorias de evolucao do universo
e da natureza da matéria escura. Para isto faz-se necessario obter imagens
de grandes regioes do universo, ou seja, realizar “surveys”. Vejam na tabela

(5.3) algumas medidas de lentes fracas por aglomerados de galdxias.
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J& nas regioes centrais dos aglomerados o campo gravitacional é muito
mais forte, e os efeitos de lentes mais dramaticos: é o regime de lentes
fortes. De fato, a distorcao pode ser tao intensa que a imagem da galaxia
adquire a forma de um arco gigante; os primeiros foram descobertos em
1987. Como a distribuicao de matéria na regiao central pode ser bem
irregular, podem-se produzir imagens multiplas das galaxias de fundo. O
estudo das imagens multiplas permite mapear a massa nas regioes mais
centrais dos aglomerados e, assim, complementa o mapeamento que se pode
fazer com lentes fracas nas regioes mais externas. Estas medidas podem
ser comparadas com outras estimativas de massa, como a quantidade de
gas emissor de raio-X e as velocidades das galdxias no aglomerado. Com
essas estimativas de massa, podemos calcular razoes massa-luminosidade
(M/L) para aglomerados. Esta razao permite estimar o bias, que nos diz
como as galaxias estao distribuidas em relacao ao resto da matéria. Razoes
M/L também ajudam a colocar restrigoes na massa total do universo.

Se somarmos a massa das galdxias que podemos ver, mais a massa
do gas emissor de raio-X que observamos, e compararmos com a Imassa
total estimada para o aglomerado, descobriremos que a maior parte da
matéria se encontra na forma de matéria escura. De fato, a maior parte
do contéudo material do universo parece ser composto de matéria escura,
que nao podemos ver diretamente, mas cuja existéncia inferimos através

de sua acao gravitacional.

4.6 Conclusoes

Toda esta discussao demonstra nitidamente a importancia do estudo de
lentes gravitacionais e o seu potencial referente a possibilidade de delimitar
parametros cosmoldgicos, tais como H, e ;. A importancia fisica do

conceito de distancia é evidente. Neste sentido, é fundamental investigar
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as possiveis contribuicoes da distancia de diametro angular utilizando
modelos de universo mais realisticos, como por exemplo adicionando as
inomogeneidades locais da distribuicao de matéria. Como veremos no
capitulo a seguir, a maioria dos testes envolvem a distancia de diametro
angular inclusive no caso de lentes gravitacionais. Por exemplo, para time
delay de imagens multiplas, como foi mencionado na secao 5.4 onde R4
e Rp sao as distancias angulares do centro da lente até as respectivas
imagens. As distancias Dy (lente-observador), Dg (fonte-observador),
Dys (lente - fonte), sdo solugoes da equagao de Dyer-Roeder generalizada
(ver capitulo VI). Iremos agora discutir como os vinculos nos parametros
cosmoldgicos para medidas de distancia de diametro angular desses objetos
sao importantes em tais analises.

Como veremos a seguir, a forma mais direta de vincular esses parametros
cosmologicos é através da analise estatistica de dados fornecidos na
literatura. A amostra apresentada na tabela 4.1, por exemplo, é composta
de diversos resultados de time delay de imagens miltiplas (ver referéncias
nela contidas). Podemos considerar os valores mais aceitos na literatura
para os parametros de interesse. Por exemplo, podemos considerar o
parametro de densidade de matéria, 2y = 0.263 +0.07(stat) £ 0.032(sys),
como requerido pelas andlises da equipe do Supernova Legacy Survey
(Astier et al. 2006). As regioes de confianga sdo definidas pelos niveis
convencionais para dois parametros, os quais mudam em cada tratamento
que pretenderemos desenvolver. Para maiores detalhes sobre analise
estatistica pode-se consultar (Lima et al. 2003 [29], Allen et al. 2005 [198],
Jassal et al. 2006 [199], Abramo, Sodré e Wuensche 2006 [200], Cunha,
Marassi & Santos 2006 [20]).
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Nome redshift Publicacao
Abell1689 0.183 Tyson, Valdes and Wenk 1990
Tyson and Fischer 1995
Clowe and Schneider 2001
Cl1 002441654 0.390 Bonnet, Mellier and Fort 1994
Smail et al. 1997
Kneib et al. 2004
3C 324 1.206 Smail and Dickinson 1995
3C 336 0.927 Fort et al. 1996
Bower and Smail 1997
MS 0302.54+1717 0.425 Kaiser et al. 1998
Gavazzi et al. 2004
Abell 0068 0.255 Dahle et al. 2002
Smith et al. 2005
Dahle 2006
Abell 2029 0.077 Menard, Erben and Mellier 2003
Cypriano et al. 2004
Abell 0022 0.142 Cypriano et al. 2004
Abell 0085 0.055 Cypriano et al. 2004
Abell 1437 0.135 Cypriano et al. 2004
Abell 1451 0.171 Cypriano et al. 2004
Abell 1553 0.165 Cypriano et al. 2004
Abell 1650 0.084 Cypriano et al. 2004
Abell 1651 0.085 Cypriano et al. 2004
Abell 1664 0.128 Cypriano et al. 2004
LCDCS 057 0.473 Clowe et al. 2006a
LCDCS 110 0.579 Clowe et al. 2006a
LCDCS 130 0.704 Clowe et al. 2006a
LCDCS 172 0.697 Clowe et al. 2006a
LCDCS 173 0.749 Clowe et al. 2006a
LCDCS 188 0.456 Clowe et al. 2006a
LCDCS 198 0.960 Clowe et al. 2006a
LCDCS 252 0.550 Clowe et al. 2006a
LCDCS 275 0.807 Clowe et al. 2006a
LCDCS 340 0.480 Clowe et al. 2006a

Table 4.2: Lentes fracas medidas por aglomerados de galaxias. Continuagao na proxima

pagina.
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Nome redshi ft Publicacao

LCDCS 430 0.424 Clowe et al. 2006a
LCDCS 504 0.794 Clowe et al. 2006a
LCDCS 531 0.636 Clowe et al. 2006a
LCDCS 541 0.541 Clowe et al. 2006a
LCDCS 567 0.465 Clowe et al. 2006a
LCDCS 634 0.483 Clowe et al. 2006a
LCDCS 849 0.588 Clowe et al. 2006a
LCDCS 853 0.763 Clowe et al. 2006a
LCDCS 925 0.520 Clowe et al. 2006a
LCDCS 952 0.496 Clowe et al. 2006a

MS 0906.54+1110 0.180 Hicks et al. 2006
MS 1358.44-6245 0.328 Hicks et al. 2006
MS 1512.44-3647 0.372 Hicks et al. 2006
MS 1621.542640 0.426 Hicks et al. 2006

RX J0437.14-0043 0.285 Dahle 2006
RX J0439.04-0715 0.230 Dahle 2006
RX J0848.6+4453 1.270 Jee et al. 2006
RX J0848.9+4452 1.261 Jee et al. 2006
RX J1157.34+3336 0.214 Dahle et al. 2002
Dahle 2006
Zwicky 5768 0.266 Dahle 2006
Zwicky 7215 0.290 Dahle 2006

Table 4.3: Lentes fracas medidas por aglomerados de galaxias.
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Capitulo 5

O Problema da Idade do Universo
em Altos Redshifts

5.1 Introducao

A determinacao tedrica da idade total de expansao do universo e
sua comparacao com as observacoes constitui uma questao fundamental
em Cosmologia (Problema da idade). Como inicialmente observado por
Lemaitre, sua determinacao empirica proporciona um método interessante
para o estabelecimento de limites sobre os diversos modelos cosmologicos
existentes na literatura. Em geral, a partir das estimativas de idade (em
z =0ez # 0) é possivel obter limites sobre 2,7, Q e H,. Historicamente, o
problema da idade foi responsavel pelo primeiro renascimento da constante
cosmoldégica.

Neste capitulo, discutiremos uma variante do problema da idade do
universo relacionada com a existéncia de objetos velhos em altos redshifts.
Os resultados serao aplicados a modelos com decaimento do vacuo (A(t))

e o Gas de Chaplygin.

5.2 Datacao e Estimativas de Idade

Existem varios métodos de datacao de objetos, entre estes enfatizamos:
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e Nucleocosmocronologia: Esta ¢ uma das maneiras mais simples
de se determinar a idade das estrelas e segue o mesmo método
adotado pelos gedlogos para datar metedritos e rochas antigas, a
datagao radioativa. Se aplicada para objetos terrestre, esta técnica
é genericamente chamada de Geocronologia (ver Cowan et al [201],
Meyer e Truran [202]) e quando aplicado no contexto de objetos
celestes é denominado de Nucleocosmocronologia, neste caso o seu
objetivo central é estabelecer limites sobre a duracao da nucleossintese
na galdxia e, consequentemente, impor limites sobre a idade da
galaxia. Usualmente, as abundancias de nuclideos radioativos sao
empregados na datacdo de escalas de tempo astrofisicas. O 232Th
é um nuclideo radioativo com meia-vida de 14 Ganos (10° anos),
enquanto que os dois is6topos mais abundantes do Eu sao estaveis.
O decaimento radioativo do T'h modifica as razoes de abundancias
[Th/Eu], proposto por Pagel [203], fornecendo assim um meio de
sondar a escala de formacao das populacoes estelares. As principais
desvantagens do par [Th/Eu] sdo: A tnica linha de ThlI disponivel
para determinacoes de abundancias, localizada em 4019, 134, é muito
fraca (< 10m121) e sobreposta a um conjunto de linhas de Mn, Fe, Co,
Ni e Ce. Isto torna necessario o uso de sintese espectral. A melhor
linha de Eu II disponivel, localizada em 4129, 72A, apresenta forte
desdobramento hiperfino e desvio isotrépico, também sendo necessario

o uso de sintese espectral.

e Aglomerados Globulares: Sao sistemas estelares muito densos, ou seja
muitas estrelas concentradas em uma pequena area do céu. Alguns
podem ter muitos milhares de estrelas. Em geral sao muito velhos,
tendo sido formados no comeco da vida de nossa galaxia. Este é
um dos principais métodos para o estabelecimento de estimativas de

idades cosmoldgicas. Eles estao localizados no halo galatico. Acredita-
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se que estes agregados estelares formaram-se cerca de 1 Gano apods o
Big-Bang [204], com isso os seus exemplares mais velhos podem impor

limites inferiores mais restritivos sobre a idade do universo.

Evolucao estelar para estrelas de baixa massa: Nos aglomerados
globulares, apenas estrelas com massa inferior a 2M, e superior a
0.5M sao importantes para o processo de datacao. Estas estrelas,
por terem um tempo de vida de cerca de 1 a 20 Ganos, constituem
os “relogios” adequados para datar os objetos mais velhos localizados
em z < 4. A evolucao desses objetos segue os estagios evolutivos
(uma discuss@o completa sobre os principais aspectos da evolugao
e estrutura estelar pode ser encontrada em Kippenhahn & Weigert
[205]): 1) Os fragmentos do meio interestelar colapsam até chegarem ao
equilibrio hidrostatico; ii) A estrela sofre uma contragao gravitacional
quasi-estatica até que esta é parada pela queima de H no centro
da estrela. A seqiiéncia principal comeca e H é tranformado em
He. Este é o periodo mais longo da vida das estrelas (~ 90%)
e dura até que o H seja exaurido no nicleo. Apds o H ter sido
consumido no centro da estrela, ele continua a ser queimado numa
casca fina em torno dos vestigios deixados pela sua prépria queima no
ntucleo da estrela. Este ntuicleo remanescente de H contrai, torna-se
degenerado e todo o envelope expande. A estrela entra na fase das
gigantes vermelhas. Nesta fase, a luminosidade da estrela aumenta
consideravelmente enquanto sua superficie esfria. Para uma estrela
tipica, estima-se que ha uma perda de massa de ~ 25% das camadas
superiores. A degenerecéncia é lentamente removida quando a queima
de He comeca. Este ponto é o chamado flash do He e estabelece o
fim da fase das gigantes vermelhas. Depois que acaba o flash do He,
a estrela entra no ramo horizontal onde He serd convertido em C/O

até que seja exaurido no nucleo. Algumas estrelas do ramo horizontal
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sao instaveis a pulsacoes radiais - essas estrelas recebem o nome de
RR Lyrae. A estrela agora inicia a segunda ascencao ao ramo das
gigantes, desta vez com uma casca dupla (He — He e He — C/O)
queimando em torno de um carogo degenerado de C'/O. Em estrelas
como o Sol, a densidade e temperatura desse caroco nunca se tornam
altas o suficiente para iniciar a fusao do C'. Apéds a queima do H
e He, o envelope é ejetado enquanto o ntucleo contrai-se e torna-se

extremamente denso. Esta fase terminal é chamada ana branca.

Curvas de esfriamento de anas brancas: Embora as anas
brancas conhecidas estejam todas na vizinhanca imediata do Sol,
principalmente dentro de 300 pc, aproximadamente 98% de todas as
estrelas que ja sairam da seqiiéncia principal e estao em seu estagio
final sao deste tipo. Como as anas brancas esfriam vagarosamente,
mesmo as anas brancas mais velhas no disco da nossa galdxia ainda
estao visiveis, com luminosidades acima de 3.10*5[/@. Como as anas
brancas tem massas entre 1,2Mq e 1,44 M, originalmente calculados
por Chandrasekhar 1984 [206], esses limites dependem da equagao
de estado e/ou da composicdo quimica da estrela [207] e sdo os
nucleos degenerados das estrelas de 1 a 10 massas solares, a maior
parte da massa dos progenitores foi perdida antes desta fase. As
nebulosas planetarias sao um dos canais de formacao das anas brancas,
mas existem outros canais evolutivos: estrelas passando para ana
branca diretamente do ramo horizontal estendido, e também estrelas
bindrias interagentes. No diagrama de Hertzsprung-Russel, (ver figura
(3.2)), estas estrelas formam uma seqiiéncia bem definida, cerca de 8
magnitudes menos brilhante do que a seqiiéncia principal. Nessas
estrelas é utilizado um modelo tedrico para sua taxa de esfriamento,
e a luminosidade das anas brancas mais apagadas pode ser utilizada

como um indicador de idade para o universo (Wood [208], Segretain

116



et al. [209], Salaris et al. [210]). A maior dificuldade em aplicar
este método esta associada ao fato de que as anas brancas sao objetos
extremamente apagados, o que dificulta as observagoes. Estudos de
anas brancas na vizinhanga solar, Oswald et al. [211], concluiram
que o disco local das galdxias deve ter uma idade da ordem de

1,1
tDZ.SCO — 9’ 5t0:8 Ganos.

Galaxias e quasares em altos redshifts: Este teste é importante porque
para altos redshifts o que nos é fornecido é o espectro integrado, ou seja
nao ¢ possivel “resolver” estrelas individualmente a essas distancias.
E nesse caso os bons candidatos a indicadores cronologicos sao os
quasares e as galaxias elipticas (acredita-se que suas estrelas formam-
se essencialmente num tnico evento de formacao estelar, apds o qual
nenhuma quantidade significativa de gés é processada, Jimenez [212]).
A partir da obtencao do espectro desses objetos é necessario construir
modelos de populacao estelar afim de data-las. O que é estudado
nesses modelos é a evolucao do espectro galatico como uma funcao
da populacao estelar e do redshift, sendo comparado com o espectro
observado, obtendo-se informagoes sobre a idade e a histéria da sua
formacao. Os modelos de evolucao espectral mais utilizados sao os
de Bruzual [213], Guiderdoni e Rocca-Volmerange [214], Arimoto e
Yoshii [215], Bruzual e Charlot [216], Worthey [217] e Jimenez et al.
[218]. Pesquisas baseadas nesses objetos podem ser encontradas em
Stockton et al. [219], Dunlop et al. [220], Spinrard et al. [221],
Bruzual e Magris [222], Yoshii et al. [223], Yi et al [224], Nolan et
al. [225] e referéncias contidas nelas. Estes artigos inferem uma idade
para o universo entre 12 e 16 Ganos. Logo a seguir vemos uma tabela

referente a datacao de alguns desses objetos.
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Objetos

Redshift(z) Idade em Ganos

QSO B1422 + 231
(Yoshii et. al. 1998)
APM 08279 + 5255

(Komossa & Hasinger 2002)

LBDS 53W091
(Dunlop et. al. 1996)
LBDS 53W069
(Dunlop et. al. 1998)
3C65
(Stockton et. al. 1995)
4C'31.63
(Miller & Sheinis 2003)
184
(Van Dokkum et al. 2003)
1671
(Van Dokkum et al. 2003)
U0525 — 44062505
(Le Borgne et. al. 2003)
U0525 — 44063303
(Le Borgne et. al. 2003)
U0525 — 44063108
(Le Borgne et. al. 2003)

3,62 1,3-1,5
3,91 2,0 — 3,0
1,55 > 3.5
1,43 > 4,0
1,175 > 4,0
0,297 > 10
2,705 2,6
2,424 2,6
0,3147 12,0
0,3163 12,0
0,3139 12,0

Table 5.1: Objetos velhos em altos Redshifts



5.3 “Look-Back Time”

No célculo da idade do universo em modelos do tipo FRW (sem energia
escura), o que importa é a duragao da era da matéria, uma vez que o
periodo dominado pela radiacao é comparativamente desprezivel, da ordem
de 10° anos (Kolb & Turner [114]). Neste caso temos, Qr, = Qy = ?}f;, e
para t =t, a equacao de FRW assume a seguinte forma para grandeza; de

hoje
k
R2H 2

onde o sub-indice (0) denota os valores das respectivas grandezas no tempo

= ( — 1)H? (5.1)

presente. Combinando as equagcoes de Einstein para era da matéria, temos:

(50)2 w2 —ou+ QM(%)] | (5.2)

Introduzindo uma nova varidvel x = R/ R, e considerando a equagao (5.2),

a integracao desta equacao pode ser escrita como

1 1 QM —-1/2
to - tz = FO /(1+z)1 |5l - QM + x] d:l:, (53)
cuja expansao para pequenos redshifts
Hy(t, —t,) =z — <1+C§> 24+ (5.4)

As relagoes (5.3) e (5.4) s@o denominadas look back time-redshift e mede,
basicamente, o tempo decorrido entre um instante, ou equivalentemente,
um valor R(t) do fator de escala, até o presente momento quando ¢ = 0 ou
R(t) = R,. Naturalmente, a idade do universo t, ¢ obtida tomando z — oo

e t, .o = 0 na expressao acima, ou seja,

1 1 QM -1/2
to = ]{0/0 [1 — QM + d.’If (55)

X

No caso Einstein-de Sitter (k = 0), a equagao acima reduz-se a

2
ty = gH(;l. (5.6)
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Note que existe uma dependéncia implicita entre a idade e a curvatura
k (ou, equivalentemente, entre a idade e o parametro de densidade), que
pode ser entendida da seguinte forma: a expansao do universo tem origem
com uma velocidade R; que vai diminuindo devido & acdo da gravidade.
Quanto maior for a densidade do universo mais rapidamente é atingida
uma certa velocidade R, < R;, ou seja, menor sera a idade atingida pelo
modelo. De fato, considerando, por exemplo, H, = 75kms~'Mpc ™!, temos
que t, ~ 13 bilhoes de anos para (k = —1;2y, = 0,0), t, = 9 Ganos para
(k=0;Qy =1,0) e t, = 7,5 Ganos para (k = 1;Q; = 2,0).

O universo deve ser mais velho do que qualquer uma de suas estruturas.
A idade deve ter limite inferior determinado pelas estimativas de idade
dos seus objetos mais velhos. Calculos da idade de aglomerados globulares
sugerem t, = 12 — 16 x 10 anos (Carretta et al. [236]; Krauss [237];
Rengel et al. [238]), de modo a tornarem insatisfatorias as estimativas
fornecidas pelo modelo padrao, casos plano e fechado. Essa discordancia
entre teoria e observacao caracteriza o que hoje é conhecido como o
problema da idade do universo. Atualmente, o modelo cosmolégico mais
favorecido observacionalmente ¢ um modelo plano, com cerca de 30%
da densidade critica na forma de matéria (bariénica + nao-barionica) e
70% na forma de uma componente exdtica (ver capitulo IT). Essas duas
densidades, juntamente com o parametro de Hubble implicam numa idade
do universo em torno de t, ~ 13 Ganos (H, = 72Kms 'Mpc™!). Por
outro lado, percebe-se facilmente que estimando a idade do universo por
meio de métodos distintos (e.g., datando os sistemas estelares mais antigos,
ver segao anterior) é possivel estabelecer limites sobre os diversos modelos
cosmoldgicos. Naturalmente, tais argumentos podem ser extrapolados para
diferentes redshifts, de tal maneira que limites sobre €2, e H, possam ser
inferidos. Portanto, estimativas precisas da idade do universo em diferentes

redshifts podem ser utilizadas para determinar em que tipo de universo

120



vivemos.

5.4 O Modelo de Lima, Maia e Trodden - A(%)

Descreveremos os principais resultados de um cenario nao singular
com decaimento do vacuo proposto por Lima e Maia [239] no caso plano
(k = 0) e por Lima e Trodden [239] para uma curvatura arbitréaria; e
que serao coletivamente referidos como modelos do tipo LMT. Embora
o universo resultante seja acelerado no estagio atual, tais modelos foram
propostos antes dos resultados de Supernovas. O objetivo na época era
mostrar que o mesmo campo que dirigiu a inflacao, poderia também
evitar a singularidade, resolver o problema da idade e ser consistente
com o problema da constante cosmolégica. Neste modelo, a histéria
cosmica comeca de uma instabilidade do espaco de de Sitter. O processo
é caracterizado por uma escala de tempo arbitraria H; ', quando teria
ocorrido a fase inflacionaria definida pelo valor maximo da constante
cosmolégica (A; = 3H?). Existe uma extensa classe de cosmologias

deflacionérias, nao singulares, geradas pelo ansatz [62, 239]
A

pr = o = o (14 ). (57)
onde py e pr = pa + p sado, respectivamente, as densidades de energia
do véacuo e total. Para H = Hy, eq. (5.7) reduz-se a py = pr, tal que
temos inflacdo sem componente matéria-radiacao (p = 0), enquanto para
tempos longos (H < Hjp), pa ~ Bpr como é requerido por observagoes
recentes [4, 5, 6, 7]. Desde que em todo tempo H < Hj, a eq. (5.7)
pode ser vista como os primeiros dois termos de uma expansao em série de
poténcia de py no parametro v = H/H;. Como esperado no limite § — 0,
as conhecidas expressoes sem o termo cosmoldgico do modelo FRW sao

recuperadas. Para o cendrio inflacionério usual H; ' ~ 107%s e desde que

H;1 ~ 10, temos H,/H; ~ 107°2, ou seja, se a inflagao tiver ocorrido
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no tempo de Planck A;/A, ~ 10'%° pois A ~ H?. Esta dependéncia de
A em H foi a primeira sugestao fenomenoldgica de decaimento do véacuo
determinando como a densidade de energia que dirigiu a inflacao esté
relacionada com o pequeno valor apresentado atualmente por A. Neste

cenario, os observadores devem medir uma radiacao térmica de fundo cuja

hHy
2wkp?

de tempo (desconhecida) da deflagao.

temperatura inicial é T; = a qual é determinada apenas pela escala

A equacao que governa a evolucao do fator de escala é:

RE+ AR+ k) [1 _ (Az 1)51 _0, (5.8)
87Gp = 3(1 —P) (H2 + }];) (1 — ff) : (5.9)

onde
A=30 _f) —2 (5.10)

Assim, para (H < Hj), vemos que o universo evolui como uma dinamica
. . 1 . Z
quase Friedmanniana', caracterizado por p = pr(1 — 8) e p, = Bpr. E

conveniente introduzir um indice adiabatico efetivo,

¥=~1-0) (1—5) : (5.11)
tal que iy 3o\ 3oy
+< - )R +< ) )k_o. (5.12)

Para H = Hj, aequagao (5.11) implica que 4 = 0, com (5.12) reduzindo-
se para
RR—R*—k=0, (5.13)
cujas solugoes sao os espagos-tempos de de Sitter
H; ' cosh(Hjt) k=41,
R(t) =< R.efl k=0, (5.14)
H;'senh(Hrt) k=—-1.

IQuase Friedmann nesse contexto se refere a dindmica dos modelos com A = 0.
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Portanto, diferente do modelo FRW, o cenario LMT comeca sua
evolugao a partir de um puro estado de véacuo (de Sitter) nao singular,
qualquer que seja o sinal da curvatura. Desta forma, a evolucao inicial é
tal que os problemas da singularidade e horizonte sao simultaneamente
eliminados. Além disso, devido a producao de entropia, nao existe
problema da planura (flatness).

No limite oposto, H < Hj, a equacao (5.11) se reduz para ¥ = v(1—f3),

com a equagao (5.12) tomando a seguinte forma Friedmanniana
RR+ AR* + Ak =0, (5.15)
cuja integral primeira é dada por
R? = AR™?A —, (5.16)

com A > 0 para que p seja positivo definido nesta fase. Neste limite, as

densidades de energia do vacuo e do fluido sao dadas por:

R, 3v(1-8)
Py = Bpro <R> = Bpr ,
R, 3y(1-0)
p= =B (F) =0-Bpr, (5.17)

onde pr, = 3A/87TG’R§7(1_5). Vemos que para 7 = 4/3, a densidade
de energia da radiagio escala como p,qg ~ R enquanto no caso
de poeira (y = 1) teremos p, ~ R3079)  Portanto, deve existir uma
transicao natural de uma fase vacuo-radiacao para uma fase dominada por
uma vacuo-poeira quando o universo expande.

Recentemente Maia e Lima [240] mostraram que esta classe de
cosmologias com decaimento do vacuo é equivalente a um modelo com
campo escalar (a descrigdo dinamica e termodinamica é a mesma). Esta
descricao pode dar uma justificativa mais fundamental para este cenério
deflacionério. Do ponto de vista observacional, estes modelos com A(t)

possuem uma caracteristica interessante que pode distingui-los dos modelos
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ACDM. A previsao da possibilidade de uma produgao continua (adiabética)
de fétons na relacdo da temperatura com o redshift, T'(z) = T,(1 + 2)' 77,
pode ser modificada se § # 0, onde T, é a temperatura da RCF em z = 0.

Alguns testes cinematicos em modelos com A-varidvel serao discutidos
agora. Por simplicidade, nos limitaremos a classe de modelos do tipo LMT.
Um estudo detalhado das expressoes observacionais nos modelos do tipo
LMT podem ser encontradas em Cunha, Lima e Pires [145]. Inicialmente,
devemos observar que agora temos 3 parametros fisicos: H,, q, e (3, que

estao relacionados pelas seguintes expressoes:

k Qs
= —1 1
1—-308( Qun
o — 9 .1

e combinando (5.18) com (5.16) segue que

(i) =[5 ()(B)7] e

uma expressao bastante semelhante a eq. (5.2), obtida para os modelos do
tipo FRW. Lembrando que os dados de SNe Ia implicam um ¢, negativo,
segue da eq. (5.19) que tais resultados podem ser obtidos nesses modelos
somente se § > 1/3. Observe também, que nos modelos do tipo LMT o
parametro de desaceleracao é sempre menor do que nos modelos do tipo
FRW.

Vinculos provenientes de Lentes gravitacionais, Supernovas Ia, RCF,
e outros testes cinemédticos tem sido discutidos por muitos autores [137,
138, 143, 144, 145, 146]. Em particular, o teste envolvendo o diametro
angular de fontes de rddio compactas é de bastante interesse. Uma analise
recente mostrou que os intervalos permitidos para (3 e {2, sao fortemente
dependentes do comprimento intrinsico {. Para [ ~ 20h~' — 30h~! pc,

o melhor ajuste ocorre para 8 ~ 0,58 e Qur ~ 0,58 para | = 20h~ ! e
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B~ 0,76, Qr ~ 0,28 para | = 30h~! pc. Contudo, minimizando x? sobre
os 3 parametros, £, 3 e 237, o melhor ajuste para os dados de fontes de radio
compactas [25], corresponde a um modelo do tipo LMT com §;; = 0, 54,
B=0,6el=2264h"" pc.

Fisicamente, seria também esperado que a presenca do vacuo desloque
o valor do redshift critico, isto é, o valor z. para o qual o diametro angular

atinge seu valor minimo. Para o caso plano (k = 0), o valor do redshift

10

UNIVERSO PLANO (%m + %O

mn
—p
—

critico

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

Figura 5.1: Redshift critico como funcao de 3 para modelos planos com decaimento do
vacuo. O redshift critico cresce com (3. Note que se 3 = 0, z. = 1,25, como obtido por
Hoyle [241].

critico é dado por [145]

-1 . (5.21)

3(1 —m]*ﬁw
2

z(3) = [

Se 0 =0 temos z. = 1,25, que € o resultado do modelo de Einstein-de

Sitter. Deste modo, um valor minimo para o diametro angular observado
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continua existindo em modelos do tipo LMT. O vacuo atua deslocando
para mais altos redshifts este valor minimo do diametro angular, z. como

pode ser visto na figura 5.1.

5.5 Objetos Velhos em Altos redshifts e o Teste da
Idade -redshift

Varios grupos tem observado objetos velhos em altos redshifts [243].
Neste contexto, a descoberta de galdxias 3C 65 em z = 1,175 com idade
de 3,5 bilhoes de anos [242], LBDS 53W091 num z = 1,55 com 3 bilhdes
de anos e LBDS 53W069 num z = 1,43 com 3,5 bilhdes de anos [243],
em geral sao incompativeis com as estimativas de idade para um universo
plano ou fechado nos seus respectivos redshifts, a nao ser que o parametro
de Hubble seja muito baixo. Somente modelos extremamente abertos,
Qu < 0,37, ou com constante cosmoldgica, podem ser compativeis com
a existéncia desses objetos. No caso do universo plano, por exemplo, os
limites sao 3 > 0,10 (LBDS 53W091), 8 > 0,12 (LBDS 53W069), e
B > 0,06 (3C65). Juntos com outras recentes descobertas acentuaram
mais ainda a ja classica “crise da idade” e dando mais ascensao para uma
nova variante deste problema, a qual foi denominada crise [244] na escala
de tempo em altos-z. Em 2002, Hasinger e colaboradores [245] publicaram
um artigo sobre a descoberta da ionizacao do FeK delimitando no z = 3,91
na parte da linha de absorc¢ao do quasar APM 08279+5255. A razao Fe/O
do material absorvido ¢ significativamente maior que a abundancia solar
(Fe/O = 2 —5) e requerida uma escala de tempo de ~ 3 Ganos, com uma
conservacao do limite inferior da idade de 2 Ganos. O modelo de Einstein-
de Sitter nao é capaz de explicar a idade deste objeto [245, 246]. No
artigo Cunha & Santos [16] utilizamos esses dados para vincular alguns

parametros bdsicos que definem as cosmologias com A(t) variando no
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tempo. A relagao geral idade - redshift no modelo de A(t) proposto por

Lima e colaboradores [239] é

142)71 d
t, = Hgl /( ) a: K EHglf(QM,B, 2)(5.22)
T -y e

1-p) 1-5)

Para 3 =0 e Q) = 1,0 a expressao acima se reduz a t, = %Ho_l(l +
2)7%2 0 qual é a predicdo do modelo de Einstein-de Sitter [114]. Neste
caso, a idade do universo neste redshift = 3,91 é préximo de 1 Gano, é
muito menor que o limite inferior da idade do quasar. Seguindo a linha

padrao, a idade do universo é maior ou igual a idade do objeto naquele
redshift:

ty Hpt, ~—

onde t, é a estimativa da idade do quasar e f(u,0,2) é o fator

o [ hi2) (5.23)

adimensional definido pela eq. (5.22). Note que o denominador acima
define uma expressao adimensional do parametro de idade T, = H,t,.
Para o limite inferior de idade do quasar, utilizamos o menor valor de
H, = 64 kms™'Mpc~1[84] para que a andlise seja o mais robusta quanto
possivel, o que corresponde ao intervalo 0,131 < T, < 0,163, sendo assim
T, > 0,131. Portanto, para um dado valor de H,, somente modelos que
tenham uma idade maior que este limite neste z = 3,91 serao compativeis
com a existencia desse objeto.

As figuras 5.2 e 5.3 mostram o parametro adimensional T, = H,t,
(Eq. 5.22), como uma fungao do redshift para diversos valores de (3 com
Qv =0,2ey = 0,4. A regiao rachurada no gréafico é determinada como o
minimo valor de 7j. Os modelos com curvas que atravessam o retangulo sao
desconsiderados porque eles tem um valor menor do parametro da idade do
que o valor requerido para a existéncia do quasar APM 08279+5255. Para

assumir uma idade estimada de 2Ganos semelhante ao plot 4.2(1), entao
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Figura 5.2: O parametro adimensional (7;) como funcao do redshift para alguns valores
de 8 com Oy =0, 2.
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Figura 5.3: O parametro adimensional (7,) como fungao do redshift para alguns valores
de 8 com €y = 0,4. Como exposto no texto, todas as curvas abaixo da area rachurada
tem, para o universo, uma idade menor que o limite inferior de idade requerido para o
quasar APM 08279+5255.
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o minimo valor para a densidade de energia é 5 > 0,07, o qual conduz a

uma idade total minima de ~ 13,4 Ganos. Para fig. 4.2(2), vimos que

o valor minimo de  requerido é 0,31. Para {\ =

0,4, para 3 Ganos,

respectivamente. Este limite é menor entao que o valor inferido com uma

relacdo diametro angular-redshift, onde (3 foi dado no intervalo [0,58;0,76],

ver [247]. A estimativa da idade de objetos velhos em altos redshifts

fornecem uma nova variante para o problema da idade. Vemos logo a seguir

uma tabela contendo diversas parametrizacoes para o estabelecimento da

idade do universo.

Tabela 1: A idade do universo parametrizada por modelos de energia

escura.
Modelos Referéncias  zr ()7 toHy to (Ganos)
1°Gong — Zhang 1226] 0,56 0479 0968 13,33
2°Gong — Zhang [226] 0,39 0,383 0,966 13,30
Linear redshift [227,228] 0,39 0,443 0,797 10,98
Chevallier-Polarski-Linder ~ [229, 230] 0,35 0,451 0816 11,23
Jassal-Bagala-Padmanabhan [231] 0,30 0,467 0,939 12,94
Upadhye-Ishak-Steinhardt [232] 0,44 0,392 0,934 12,87
Wetterich 233] 0,26 0488 0909 12,52
Hannestad-Mortsell [234] 0,39 0,333 0,909 12,52
Lee (p =1,5) [235] 0,74 0,353 0,985 13,57
Lee (p = 3,9) [235] 0,76 0,333 0,993 13,67

5.5.1 Implicacoes para a Epoca de Formacao dos Quasares

Além das estimativas de idade para o universo, os quasares em altos

redshifts também podem ser uma ferramenta importante para determinar

a primeira época de formacao dos quasares. Assim como para época de
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formagao das galdxias [1], esse processo ocorre de forma gradual ao longo
da evolucao do universo, contudo é desprezado uma possibilidade de tempo
de incubacao em nossa analise. Na previsao do modelo padrao de matéria
escura fria CDM a maior concentracao de formacgao de objetos ocorre
entre o intervalo de 1 < z < 2 [248, 249], contudo o modelo de ACDM
fornece uma explicagao mais natural para o excesso de poténcia observado
em pequenas escalas [250, 251]. Observagoes em redshifts cada vez mais
altos sugerem que o universo contém muito mais objetos colapsados nesse
periodo do que é previsto pelo modelo padrao [252, 253, 254, 255].

Para calcularmos o Lookback time, a hipdtese mais necessaria ¢
que o evento considerado seja instantaneo, ou seja, nao exista tempo
de incubacao e a idade do objeto possa ser expressa como sendo
aproximadamente o tempo necessario para o universo evoluir desde zy,
redshift de formagao, até z,s, 0 redshift do observador [244]

1

ot da

tops — 1., = H" / >t (5.24)
RS Om + Om 136-1 2
Itzg (1-8) * (1-8)

onde t, ¢ a idade estimada do quasar e a desigualdade corresponde
ao fato de que o universo é mais velho do que qualquer estrutura nele
contida. E mnesse caso o valor de zy, impoe um limite inferior para a
época de formacao permitida, exatamente pela existéncia daquele objeto
no Zes [1]. Naturalmente, modelos para os quais zy — 0o sao claramente
incompativeis com a existéncia deste objeto. Na figura 5.4 mostramos o
plano (zy—j) de acordo com a existéncia deste quasar para modelos com
decaimento do vacuo A(t). E esperado fisicamente, que o efeito da matéria
escura seja de desacelerar a expansao césmica, a maior contribuicao do €2y,
¢ para maiores valores de zy, este ¢ requerido para garantir a existéncia
deste quasar para esse cendario cosmoldgico. Ressaltamos aqui que para

impor limites sobre z; foi adotado uma medida conservadora com relagao
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Figura 5.4: O redshift de formagao versus {2y para modelos planos do tipo A(t). Contornos
de um parametro de idade fixo H,t, para o quasar APM 08279+5255. As curvas sélida e

tracejada correspondem as idades estimadas de 2 Ganos e 3 Ganos, respectivamente.

ao valor do parametro de Hubble e conseqiientemente na estimativa de
idade do quasar. Nesse contexto, o menor valor para o redshift de formacao
ocorreu para baixa densidade do universo, com €2y, = 0,2 obtivemos
zp > 5,11. J4 no caso de Q3 = 0,4 o valor foi de zy > 8,04. Nossos
resultados estao resumidos na tabela da fig. 4.3.

Portanto investigamos neste artigo[16] alguns vinculos observacionais
para cosmologia deflaciondria utilizando o quasar APM 0827945255
localizado em 7z=3,91. Se a estimativa de idade deste objeto estiver
correta, a luz dos resultados acima, concluimos que este modelo é muito
eficiente para explicar a existéncia desse quasar velho em alto redshift.
Alguns dos principais resultados foi que ( deve ser maior que 0,07 para
que a crise da idade em altos redshifts seja resolvida e que para a época
de formagao do quasar o redshift minimo requerido seja de zy = 5,11.
Naturalmente, novos testes e andlises com outros objetos devem ser feitos
para tornar os resultados o mais realistico quanto possivel. Além disso,
a observacao de objetos cada vez mais distantes traz como conseqiiéncia

imediata a possibilidade de se entender o complexo processo de formacao de
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estruturas, e testes como o de idade-redshift associado com uma estatistica

para os objetos pode tornar-se cada vez mais fundamental para cosmologia.

5.6 Gas de Chaplygin Simplificado e o Quasar APM
08279 + 5255

Como foi abordado no capitulo II, a distingao essencial entre matéria
escura fria (p = 0) e a energia escura é que a primeira se aglomera em
pequenas escalas (o que permite formar galdxias e outras estruturas),
enquanto a energia escura ¢ uma componente homogénea, os modelos
mais conhecidos na literatura sao a constante cosmolégica, campo escalar
e matéria-X, como visto anteriormente. No caso do gas de Chaplygin é
considerado uma possivel descricao unificada envolvendo o setor escuro
da cosmologia (matéria e energia escura) numa unica componente. Em
2006, Lima et al. [256] propuseram uma ligeira modificagdo para o modelo
de gas de Chaplygin, versao simplificada, onde através de argumentos
de causalidade sobre a velocidade do som no gas, consideraram que o
parametro A é funcao de o (Ay = «), com isso percebe-se que a expressao
do gas de Chaplygin fica apenas com um parametro livre.

A equacao de conservacao de energia aplicada a uma equacao de estado

fornece entao:

R 3(1+w) 1-%1
po=|A+B <°> ] (5.25)
R
ou
R\ 30+0) e
pc = pco |As + (1 — Ay) (R) ] (5.26)
onde pco é a densidade de energia atual, poh® = B + A é uma constante
e Ay = A/pfh® é uma quantidade relacionada com o valor atual da
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to. De (5.25) é possivel ver a

velocidade do som no gés, vy = aA/ps
interpolacao do gas de Chaplygin entre os dois regimes: matéria escura
(pc(R — 0) ~ vVB/R?) e energia escura com pressao negativa e densidade
constante (pc(R — 00) ~ v/A). Resolvendo as equacoes de FRW, com

A =0, obtem-se:

RE + (}f + ’2“) (1—¢) = zgg( )3 (5.27)

onde ¢ = A Ajé%o Rz e (); depende do cendrio considerado. Para
os modelos de quintesséncia (gis de Chaplygin + matéria escura) temos
Q; = Qu + €y = Qyy, j4 nos casos de modelos unificados, para os quais
nao existe matéria escura separada, temos que 2; = €,

Baseados no modelo de Lima et al. [256] calculamos a relagao geral para

idade - redshift para o modelo de gés de Chaplygin simplificado [17]:

(142) H_ld
— / ’ ! . (5.28)
2(Qur=3 + Qela + (1 — a)z-3et)]Em)
Fixando H,t, das observagoes, no modelo plano (7 = 3; Q,;+Q¢ = 1),
temos que:

ti: f(QM,O[,Z) >1

T, HT, =
onde T}, é a idade do objeto. O ~ 0,3 +0,1, e f(Qm,w,2). Temos os
valores de 0,131 < ¢, <0, 163.

Fazendo-se um estudo semelhante ao da secao 4.5, obtemos a figura 5.5,

(5.29)

onde todos os modelos que atravessam a area rachurada sao inconsistentes
com a existéncia desse objeto nesse redshift. Para a = 0 e Oy = 1,0 a
expressao acima se reduz ao modelo de poeira plano, do tipo FRW (Kolb

e Turner [114]) e obtemos a expressdo padréo, t. = 2H, (1 + 2) =3/
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Figura 5.5: Gas de Chaplygin Simplificado: O plano (7}, x z). O parametro adimensional
da idade (7}) como fungdo do redshift para alguns valores de o com €y = 0,2. Todas
as curvas que estao abaixo da area hachurada sao inconsistentes com o modelo de gas de

Chaplygin simplificado.
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Capitulo 6

Novos Vinculos na Variacao do
Parametro da Equacao de Estado
para dados de SNe la e Fracao de
Massa do Gas

6.1 Introducao

Na tentativa de se compreender a natureza da energia escura, essa forca
antigravitacional que permeia o cosmos e que provoca a aceleracao da
expansao do universo. Muitos modelos fenomenolégicos tem sido propostos
na literatura. Nesse apéndice iremos abordar duas classes distintas desses
modelos com equagoes de estado dependentes do redshift, w(z), proposto
por Cooray e Huterer [257], e independentemente, por Linder [230] e
Padmanabhan & Choudhury [119], a andlise sera realizada para os dados
de raio-X de aglomerado de galaxias e SNe Ia.

No primeiro cenario (Modelo 1), o parametro da equagao de estado é
definido por [257]

Modelo 1: w(z) = w, + w12, (6.1)
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enquanto no segundo[119, 230]

w1

Modelo 2 : w(z) =w, +
1+ =z

(6.2)

onde w, e wy sao constantes.

Observe que a expressao linear do modelo 1 em baixos redshifts
aproxima-se dos modelos XCDM com pouca ou sem dependéncia com o
redshift. Uma dificuldade da primeira expressao é que ela cresce sem limite
para altos redshifts z > 1 (por exemplo, distancia da ordem da ultima
superficie de espalhamento em z;,, ~ 1100). Com o intuito de contornar
tal problema, foi proposto o segundo modelo acima mencionado, no qual a
principal vantagem é que w(z) é finito para todo z. Para ambos os casos,
w, € o valor corrente do parametro da equacao de estado e w; define a

variagao de w(z).

6.2 Equacoes Basicas

Considere um modelo de universo plano e a dinamica dirigida por
matéria escura fria mais um fluido X(z)CDM. Ambas as componentes sao
separadamente conservadas e o parametro da equacao de estado da energia
escura é representado pelas parametrizagoes (1) e (2). Integrando a lei de
conservacao de energia para cada componente e combinando o resultado
com as equacoes de FRW, obtemos o parametro de Hubble para ambos os

modelos:

Hipogeror = Hy [Q(1+2)* + (1= Q) (L4 2)PHHeomenedaz] - (6.3)

Hi ooz = H2 [Q(1 + 2)% + (1 — Q) (1 + 2)3 (I reoten)gmdanlz/iea)]
(6.4)

Para nossa andlise utiliza-se a expressao, ver [162]:
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fgaS(Zi) =

15
o = ©5)

2h
(1+0,193/2) Oy [ DVYE(2)

o conceito de distancia de diametro angular, D4(z) no caso de FRW, como

visto no capitulo III é:

H' n dz
DRt = ¢ . 6.6
A (1+ 2) /(1+z)‘1 x?2H (x) (6.6)
onde x = % = (14 2)7! é uma varidvel de integracio, e considerando

somente modelos cosmolégicos planos com valores a priori gaussianos de
h=0,7240,08 [84] com b = 0,824 40,089 [27] e Q,h% = 0,0214 £ 0,002
[259]. Iremos mostrar na se¢ao que segue os principais resultados.

Outra analise envolvendo raio-X foi feita por Lima et al. [29] utilizando
um modelo de matéria-X com parametro da equacao de estado constante.
Esses autores também discutiram o caso mais extremo de modelos dirigidos
por energia phantom (w < —1). Mais recentemente, o teste também foi

aplicado para uma equacgao de estado tipo gas de Chaplygin [112].

6.3 Vinculos Observacionais

Para vincular os parametros cosmoldgicos w, e w; utilizamos uma
minimizacao y? para essas grandezas no intervalo [-2,3 ; -0,4] e [-4 ; 6,5],
respectivamente, com passos de 0,025. Os niveis de confianca sao 68, 3%,
90,0% e 95,4% e sao definidos pelo y? de dois parametros. E muito
importante mencionar que nao consideramos valor a priori em €27, como
¢é usualmente requerido pelos testes de SNe Ia.

Em adicao a nossa analise de fracao de massa do gas, consideramos as
medidas de SNe Ia como dadas por Riess et al. [59]. O melhor ajuste do
modelo para a equagao (6.3) foi w, = —1,25, w; = 1,3 e Qy = 0,26. J&
para o Modelo 2, o melhor ajuste foi w, = —1,4, w; = 2,57 e Oy = 0, 26.
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Figura 6.1: Plano (w, x wy) para uma andlise envolvendo dados do Chandra fy.s(z) e
SNe Ta mostrados acima para o modelo 1. Os contornos delimitam os niveis de confianca

estatistica.

Para o primeiro modelo o parametro da equacao de estado encontrado
corresponde ao intervalo de —1,78 < w, < —0,82e¢ —1,2 < w; < 2,7. Para
o segundo modelo esse limite ¢ —2,0 < w, < —0,8 e —2,0 < w; < 5,5 com
20. Nas figuras 6.1 e 6.2, sao mostrados os contornos estatisticos para o
plano (w, x wy). Note que pelo resultado mostrado ainda nao é possivel se
distinguir qual o cenario de quintesséncia deve ser adotado. Contudo, esse
limite é bem melhor que o obtido pela analise simples de SNe Ia, ja que
as incertezas em ambos os parametros w, € w; nesse caso sao fortemente
correlacionadas a marginalizacao sobre 2.

Neste ponto, ¢ interessante comparar os nossos resultados com outras
determinacoes recentes de w, e w; advindas de métodos independentes.
Por exemplo, os vinculos através da idade encontrados por Jain e Dev
[258] sdo w, < —0,31 e w; < 0,96 para o primeiro modelo, e w, < —0, 31
e wy < 3,29 para o segundo. Riess et al. [59] encontrou w, = —1, 31f8:§§
(lo)ew; =1, 48J_r833(1) (1o) com as incertezas em ambos os casos fortemente

correlacionadas.
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Figura 6.2: Vinculos no plano (w, x wy) para o modelo 2. Os contornos sao obtidos através

da andlise conjunta dos dados do Chandra fg.s(2) e SNe Ia.
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Capitulo 7

Distancia em Modelos Inomogéneos

7.1 Introducao

Neste capitulo discutiremos a influéncia das inomogeneidades da
matéria do universo na determinacao de parametros cosmolégicos tais como
Qs (parametro de densidade da matéria escura) e w (parametro da equagao
de estado da energia escura). Como veremos, no contexto inomogeéneo
as distancias cosmologicas correspondentes as galaxias, quasares e
aglomerados de galdxias, também exigem um tratamento numérico para
sua determinacao. No caso homogéneo e isotrépico a distancia de diametro
angular é determinada por uma integral (ver capitulo III), enquanto no caso
nao-homogeéneo, tal distancia é definida por uma equacao diferencial, que
serd implementada no presente estudo.

Veremos que no universo localmente inomogéeneo, a distancia depende
do chamado parametro de aglomeramento, «. Uma dependéncia de
a com o redshift z é naturalmente esperada, devido ao processo de
formacao de estruturas. Uma possivel parametrizacao desse tipo serd
fenomenologicamente deduzida .

Investigaremos em detalhes os seguintes testes: a distancia de diametro
angular versus redshift, o diametro angular de fontes distantes versus

redshift (ver Santos e Lima 2007 [18]), dados de raios-X em aglomerados
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de galaxias e a distancia de luminosidade para dados de Supernovas tipo
[a serdo abordados (Santos, Cunha e Lima [19]). Também o método
estatistico x? serd aplicado aos dados disponiveis na literatura, servindo
para restringir os possiveis espacos de parametros bidimensionais de
interesse cosmologico.

As secoes posteriores estao organizadas da seguinte maneira: inicial-
mente, a forma geral da equagao de Sachs, é utilizada para derivar a
equagao da distancia de diametro angular e propomos também uma gener-
alizacao para a expressao da distancia. Em seguida, discutiremos o teste de
distancia de diametro angular versus redshift e suas conseqiiéncias fisicas
para o universo inomogéneo. Concluiremos com algumas aplicagoes uti-
lizando dados de SNe Ia e fracao de massa do gas em aglomerados de

galaxias.

7.2 Propagacao da Luz e Inomogeneidades Locais

7.2.1 Consideracoes Gerais

Um raio de luz proveniente de uma fonte S em um espaco-tempo
arbitrario descrito pelo tensor métrico g,3, tem sua propagacao ao longo

de uma superficie nula 3, governada pela equagao eikonal [24]

9°’%,, 2,5 =0. (7.1)

O raio de luz ¢ identificado com a geodésica nula, cujo vetor tangente
é ko = —X,4. O feixe de luz pode ser descrito por z% = z%(v,y"), onde v
é um parametro afim, e y* (a=1, 2, 3) sdo os trés parametros especificos
dos diferentes raios. Isto significa que o vetor tangente a geodésica nula,
dx® , , L. .
kY = i —Y,q, determina duas escalas 6pticas: a expansao € e o
v
cisalhamento o (Linder [260], Giovi e Amendola [261], Demianski et al.
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[262], Sereno et al. [263])
0=k, 0= kogmnm", (7.2)

onde m® = %(50‘ —in®) é um vetor complexo ortogonal ao feixe (k“m, =
0). A vorticidade conectada com o feixe de luz é zero em todas as
nossas consideracoes a seguir. Portanto, neste caso o e 6 caracterizam
completamente a congruencia das geodésicas nulas. Essas duas quantidades

épticas satisfazem as equagoes de propagagao de Sachs [264]

: 1
0+ 6%+ |of = _iRng%ﬁ, (7.3)

1
G+ 200 = —3 sk MRS (7.4)

onde (') denota a derivada com respeito ao parametro afim v, R,3 é o
tensor de Ricci e Chpys € 0 tensor de Weyl. As egs. (7.3) e (7.4) seguem da
identidade de Ricci. Os escalares épticos 6 e o descrevem a razao relativa
da mudanca da area infinitesimal A da secao reta do feixe e suas distorcoes.
A expansao 6 descreve a mudanca relativa da area superficial infinitesimal
A da secao transversal do feixe de luz

_ldlnA
2 dv

Usando essa equacao para estudar a propagacao da luz no espaco-tempo

0

(7.5)

de (FRW), que sabemos ser conformalmente plano, Cyg,5 = 0, vemos da
eq. (7.4) que se o cisalhamento do feixe for nulo inicialmente, entao sua
propagacao nao tera cisalhamento.

Portanto, desprezando o cisalhamento e utilizando a equagao (7.5), o

feixe de luz que emana de S serd descrito pela eq. (7.3) reescrita na forma:
. 1
VA + ZRQBk%ﬁ\/Z —0. (7.6)

Um observador movendo-se com o 4-vetor u® ira associar ao raio de luz

uma frequiéncia w = u®k,. Diferentes observadores assumem diferentes
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freqiencias para o raio de luz. O desvio de freqiiéncia, como medido
por um observador comoével com a fonte e um observador arbitrario, sao
relacionados através da velocidade relativa ou redshift z por
AL R Y (7.7)
Wo — Wo
onde w é a freqieéncia medida por um observador comovel e w, por
um observador arbitrario. Diferenciando esta equacao com respeito ao
parametro afim v, obtemos
e _ 1k°‘/<:ﬁuaﬂ. (7.8)
dv  w, ’
Considerando que a distancia de diametro angular D 4 seja proporcional a

v/ A podemos reescrever a eq. (7.6) em termos de Dy

az apfry
o) s L Task®k’ Dy =0, (7.9)

onde utilizamos as equacoes de Einstein para substituir o tensor de Ricci

(dz)2 d*D 4 (sz) dD,  4nG
_l_

dz c

pelo tensor de energia-momento. A solucdo da eq. (7.9) determina a

distancia de diametro angular quando as seguintes condigoes iniciais sao

satisfeitas [261]:

DA(Z)lz—O — 07
(7.10)
dDA(Z)| _ i
dz = o,

Na préxima secao iremos generalizar a expressao (7.9) para a cosmologia
do tipo XCDM, e fazer algumas consideracoes sobre o caso da energia

fantasma.
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7.3 Equacao de Zeldovich-Kantowski-Dyer-Roeder
(ZKDR)

A relacao de distancia-redshift na presenca de inomogeneidades foi
historicamente discutida por Zeldovich (1964) [265], seguido por Kantowski
(1969) [22], embora uma clara aplica¢ao para cosmologia sé veio a ocorrer
em 1972, para o caso de matéria sem pressao (CDM) por Dyer e Roeder
[23](outras referéncias podem ser encontradas no livro texto de Schneider,
Ehlers e Falco 1992 [24]).

Adotando o método de Dyer e Roeder deduziremos a equacao para
distancia de diametro angular num universo localmente inomogéeneo para
o modelo cosmolégico tipo XCDM que inclui o caso de energia fantasma

(Phantom). O procedimento consiste em considerar a geometria plana de
FRW (c=1)

ds® = dt* — R*(t) (dr* + r*d6> + r*sin® 0 d¢”) (7.11)

onde R(t) ¢ o fator de escala. Nessa abordagem iremos seguir o caso padrao
em que a densidade de matéria é um fluido sem pressao p,, e a componente
da densidade de matéria-X é p,. Logo, o tensor de energia momento total

serd T =T" ) + T 4 e podemos escreve-lo como
T = [pm + (1 + w)pylufu” — wp,g"", (7.12)

onde u” = ¢! é a quadrivelocidade hidrodinamica comével com o elemento

de volume. Temos também as equacoes de campo de Einstein:

1
G = R — ig“VR = 8rGT", (7.13)
que na métrica (7.11) representa as seguintes equagoes para o fator de
escala: _
R, 2 Ry 3 Ry s
)2 = H? | Qu(=2)3 4 Q,(52)30+) 7.14
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R 1, R, 4 Ro 301
— = ——H?|Qu(=2 3w + 1), (=2)30+«) 7.15

onde o ponto denota a derivada com respeito ao tempo e H, =
100hKms 'Mpc™! é o parametro de Hubble. Para um universo plano,
Q, =1 — O, onde €2, é o parametro de densidade da energia escura.
Como pode ser verificado das equagoes (7.13)-(7.15), para o caso w = —1
as equagoes descrevem o “modelo de concordancia césmica” (ACDM).
Como foi visto, a freqiiéncia dos raios de luz como recebidos pelo
observador com quadrivelocidade u® é w = u%k, = H%)(l + z) (para
mais detalhes ver [24]), enquanto a distancia de diametro angular, D4,

é proporcional a v/A. Contraindo a expressao (7.12) com k°k” temos

Toshk? = pruakusk’ +

+ pe(1+ W uak®usk” — wprgask®k?, (7.16)
o que leva a
o Pm Px
Tosk®k? = Hg(1+z)2+H02(1+w)(1+z)2. (7.17)

E das equacoes de Einstein

Rosk®k’ = 8nGT,sk" k", (7.18)

substituindo na equagao (7.6), lembrando que a distancia de diametro
angular é proporcional a v/A e fazendo as devidas substituicoes, podemos

reescreve-la da seguinte forma:
D+ 4nGT,3k°k° Dy = 0 (7.19)
desenvolvendo a expressao acima chegamos a:
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d’Dy  dz dDydz d ,dz

—_— 2 S —_—
dz? (da) + dz dadz(da)+
47TG 92
+ o (142) (o + pe(1+w)Da=0. (7.20)

Como foi mencionado anteriormente, para obter a distancia de
diametro angular num universo mais realistico é necessario assumir
as inomogeneidades locais na distribuicao de matéria. Seguindo o
procedimento de Dyer e Roeder [23], é preciso introduzir o parametro
fenomenologico « (clumpiness parameter), relacionando a matéria
aglomerada com a matéria homogeneamente distribuida [266, 267].

No nosso caso, o parametro de aglomeramento a é uma funcao do
redshift, ou seja a(z), sua deducdo fenomenolégica segue os seguintes

passos. Por definicao

pcl(z)
Pm(z)’
onde p. denota a fragao aglomerada da densidade de matéria total, p,,, é

a(z) =1—

(7.21)

a densidade total presente no universo. A razao entre a fracao homogénea
(pr) e a fragdo inomogénea (p.(z)) pode ser escrita da seguinte forma
pn/pa = a(z)/1 — a(z). Como esta razao depende do redshift 7 Primeiro,
relembramos que «(z) encontra-se no intervalo entre [0,1]. Segundo, em
virtude do processo de formacao de estrutura, o grau de homogeneidade
cresce para altos redshifts, ou equivalentemente, a fracao aglomerada deve
ser assintoticamente nula, digamos para z > 100. Ou seja, a(z) — 1 para
altos z’s. No presente, (z = 0), esta fragdo pode ter um valor intermedidrio,
veja (3,. E entdo natural supor que a razao das fracoes depende do redshift
e varia com a densidade total da matéria, p,,(z). Supondo uma lei de

poténcia para a razao pp/pq temos:

P ale) oy
= 1= al2) 6o(p0) : (7.22)
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Figura 7.1: O parametro de aglomeramento como funcao do redshift, para alguns valores
selecionados de (3, e 7. Como esperado, para altos redshifts todas as curvas tendem
para o resultado filled beam independente dos valores de 3, e 7. Note que 3, determina
a, = a(z = 0). Para um valor fixo de f3,, as curvas comegam no mesmo ponto, contudo,

a tendéncia para o valor unitario (filled beam) depende do parametro ~.

onde B, = (pn/pet):=0 € 7 é um numero adimensional. Resolvendo a

equagao acima para «(z) obtemos:

Bo(1+ 2)37
Oé(Z) = )
L+ Bo(1 + 2)%
sendo esta a expressao adotada neste capitulo e no artigo Santos e Lima
[18].

Em particular, o limite para altos valores de z nao dependem dos valores

(7.23)

de 3, e v (ambos da ordem da unidade). Note que se a porc¢ao aglomerada e
a homogénea contribuem equivalentemente para o presente (5, = 1), temos
que a(z = 0) = 1/2 independente do valor de . Na figura 7.1 mostramos
a variacao de «a(z) para alguns valores selecionados de [, e 7.

Muitos autores examinaram « constante, entretanto a conseqiiéncia

147



T T T T T
35+ w = =1.5 (Phantom) ]
""""" ® = -1.4 (Phantom)
****** ® = -1.3 (Phantom)
3.0 | ------- @ = -1.2 (Phantom) -1
® = «1.1 (Phantom)
—— o = -1.0 (ACDM)
251 T
ﬁ°=0.5 x=0 %M=0.3 I ' -
2.0 | A
n /// i -
1.5 T e e
1.0 | e =
0.5 - 2 N
0.0 ! | 1 | 1 | 1 |
0 2 10

4 [
Redshift (z)

Figura 7.2: Distancia de Diametro Angular para Cosmologias do tipo Phantom. As curvas
mostram o efeito do parametro da equacao de estado para §, = 0,5 e v = 0. Para um
dado redshift, as distancias crescem quanto mais negativo for o valor de w. A curva preto

solida corresponde ao modelo ACDM.

basica do processo de formacao de estrutura é que este parametro deve
ser uma funcdo do redshift. Combinando as equagoes (7.12), (7.13) e
(7.19) depois de algumas algébras, encontramos que a distancia de diametro

angular, D4(z), é governada pela seguinte equagao diferencial
2

d“D 4
1 2
(1+2)°F e

e satisfaz as mesmas condigbes de contorno da equagao (7.9). As fungoes
F, G e 'H sao dadas por:

dD
+(1+2) gd;‘ +HD4 =0, (7.24)

F = Q142+ (1— Q)1+ 2)>«

G = ;Qm(l + 2)3 + 3w2+ 7(1 o Qm)(l 4+ Z)3(w+1)
H = SO‘Q(Z)Qmu +2) 4 3(“’;1)(1 — Q) (1 + 2)3@H) - (7.25)
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Figura 7.3: Efeito do parametro v na distancia de diametro angular. Para todas as curvas
fixamos w = —1,3, B, = 0,5 e Q) = 0,3. Note que as distancias crescem para menores

valores de 7.

Neste ponto, é interessante comparar a eq. (7.24) e também as defini¢oes
subsididrias (7.23) e (7.25) com outros tratamentos que aparecem na
literatura. Para v = 0 (o = constante) e w = —1 (ACDM) esta reduz-se a
eq. (2) dada por Alcaniz, Lima e Silva (2004) [268]. De fato, para w = —1
a funcao ‘H é dada por 'H = 37°‘QM(1 + 2)%. Uma expressao mais geral
para o modelo ACDM (incluindo o termo de curvatura) foi encontrada
por Demianski et al. [269]. Uma forma de check, por identificagao é
w =m/3—1, ousejanossaeq. (7.24) é exatamente a eq. (10), a menos do «
constante, apresentada por Giovi e Amendola [261] num estudo envolvendo
time delay (veja também a eq. (2) do Sereno et al. [263]).

Discutiremos a integracao da equagao de ZKDR, equagao (7.24), com
énfase no chamado modelo de energia escura phantom (w < —1). No estudo
que segue, temos aplicado para os graficos o método de Runge-Kutta.

Na figura 7.2 vemos como o parametro da equacao de estado, w, afeta a
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Figura 7.4: Influéncia do parametro 3, na distancia de diametro angular para ,;, = 0,3
e w = —1,3. As curvas separam dois setores correspondentes aos valores de v = 0,5 e

v = 0,9 indicados na caixa.

distancia de diametro angular. Fixando valores de ), = 0,3, 6, = 0,5 e
v = 0, todas as distancias crescem com o redshift, a medida que w diminue
e entra no regime de phantom. Para comparacao com os demais plotamos
o caso ACDM (w = —1).

Na figura 7.3, mostramos o efeito do parametro v na distancia de
diametro angular para uma cosmologia do tipo phantom especifica w =
—1,3, como requerido por algumas analises recentes de dados de SNe Ia
(Perlmutter et al., Riess et al. e Astier et al. [4, 5, 6, 7], Perivolopoulus et
al. [270]). Para este grafico consideramos (, = 0,5. Como mostrado
anteriormente, 3, = (pn/pe).—0, € a presente razao entre a densidade
homogeénea (p;) e a aglomerada (p.). Note que redshifts da ordem de
2, as distancias crescem para menores valores de 7, e depois decrescem
obedecendo todas o mesmo comportamento. Ja na figura 7.4, fixamos

w=—1,3, Q) = 0,3 e variamos o valor de 3,, percebemos com isso que
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as distancias aumentam para menores valores deste parametro.

7.4 Distancia ZKDR e Estatistica de Diametros

Angulares

Como vimos no capitulo III, a relagao de diametro angular - redshift,
constitui um teste importante na distingao dos modelos cosmolégicos [157,
158]. E como sabemos o diametro angular é inversamente proporcional a
distancia de diametro angular, logo podemos aplicar o tratamento mais
realistico de ZKDR na descricao do universo. Similarmente ao que foi
implementado no caso da DDA, é necessario adicionar as inomogeneidades
locais da distribuicao de matéria.

Na métrica de FRW, o tamanho angular de uma fonte é o comprimento
préprio [ (suposto sem efeitos de evolugao) e localizado no redshift z
podemos escrever como ,

0(z) = m, (7.26)
onde ¢ = 100(h é a escala do tamanho angular expressa em milisegundos de
arco (msa), enquanto [ é medido em parsecs para radio fontes compactas,
ver figura 7.5. Onde as curvas sao para {2y = 0,3, v = 0 e diferentes
valores de w.

Iremos discutir agora como os vinculos nos parametros cosmoldgicos
para medidas de diametro angular de objetos em altos redshifts sao obtidos.
A presente andlise é baseada nos dados de diametro angular para fontes
de rddio compactas compilados pelo Gurvits et al. [25]. Esta amostra é
composta de 145 fontes de baixos e altos redshifts (0,011 < z < 4,72)
distribuidos em 12 bins com 12 ou 13 fontes (vejam Gurvits et al. [25]
para maiores detalhes). Na Figura 7.5 mostramos os dados binados e o

grafico do diametro angular médio como uma funcao do redshift z para o

caso com v = 0 e alguns valores selecionados de w e a, = 3,/(1 — 3,) =
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Figura 7.5: Diametro angular versus redshift de acordo com a distancia de ZKDR. Estas
curvas sao para €2 = 0,3, v = 0 e diferentes valores de w. Os dados correspondem a 145
fontes de radio compactas em 12 bins (Gurvits et al. [25]). Para comparagdo mostramos

também o modelo de concordancia césmica ACDM (filled beam,).

constante. Como pode ser visto aqui, para um dado valor de w as curvas
correspondentes sao modificadas para diferentes valores do parametro de
aglomeramento a.

Para vincular os parametros césmicos, consideremos o parametro de
densidade de matéria, )y = 0,263 + 0,07(stat) £0,032 (sys), como
requerido pelo Supernova Legacy Survey (Astier et al. [7]), e o valor
do parametro de Hubble obtido pelo HST key Project H, = 72 £ 8
km.s~!.Mpc™! (Freedman et al. [84]). Seguindo o tratamento padrao,

a regiao de confianca é construida através da minimizacao do x?2

12 9Zi717w7a _90i2
R (7.1

i=1 oF

onde 0(z;, I, w, ) foi definido pela eq. (7.26) e 6,; sdo os valores observados
do diametro angular com erro o; para cada bin do sistema. As regidces de

confianca sao definidas pelos niveis convencionais para dois parametros.
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Figura 7.6: Regides de confianga estatistica para o plano (w x «) de acordo com os dados
de diametro angular do Gurvits et al. [25]. Os niveis de confian¢a do contorno sao os

indicados. O “x” corresponde ao melhor ajuste (w = —1,03 e a = 0,90) .

Nesta analise, o comprimento intrinseco [, foi marginalizado.

Na fig. 7.6 mostramos as regides de confianga no plano (w — «),
assumindo um prior gaussiano no parametro w, i.e., w = —1 + 0,3 para o
universo acelerado. Este valor é muito menos restritivo que o derivado pela
colaboragao Franco-Canadense, (Astier et al. [7]). O “x” indica o melhor
ajuste ocorrendo em w = —1,03 e a ~ 0,9. Ja na figura 7.7 mostramos
as regides de confianga no plano (£2); — ), cujos valores de melhor ajuste
sao y = 0,26 e a >~ 0,9. Tanto para fig. 7.6, quanto 7.7 os parametros
sao vinculados num intervalo > 0,68 com 20 de confianga estatistica. Note
que o parametro o nao é bem vinculado pelos presentes dados de diametro
angular.

Minimizando y? para [, w e o encontramos para o cendrio homogéneo
convencional (a = 1) com Qy; = 0,2 e [ = 22,6k~ pc constitui o modelo

de melhor ajuste dos dados de diametro angular. Este resultado esta em
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Figura 7.7: Regides de confianga para o plano (2, x «) de acordo com os dados de
diametro angular do Gurvits et al. [25] e w = —1,023 como indicado. O “x” corresponde
ao melhor ajuste (€ = 0,26 e = 0,90)

boa concordancia com o que foi encontrado por Lima e Alcaniz [271], onde
os dados foram usados para investigar os vinculos do cenario de background
homogeneo de quintesséncia, e segue a linha do que foi obtido por Barber
et al. [272], como argumentado em favor de a, préximo a unidade (veja

também Alcaniz, Lima e Silva [268] para vinculos no cenario ACDM).

7.5 Distancia ZKDR, Dados de SNe Ia e Fracao de
Massa do Gas

Motivados pelo desenvolvimento de novos telescopios e a possibilidade
de observagoes de objetos em redshifts cada vez mais altos. Sendo
necessario o desenvolvimento de um formalismo mais preciso para descrever
a relacao distancia-redshift. O modelo cosmologico adotado nesta secao é

a matéria-X, com o intuito de vincular o parametro a(z) da expressao de
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ZKDR generalizada apresentada na segao 6.3 (ver Santos e Lima [18]).
Rediscutimos aqui (e em Santos, Cunha e Lima [19]) os limites impostos
pelos dados SNe Ia (Riess et al. 2004 [6]; Astier et al. 2005 [7]) e de raio-X
(Allen et al. [273]). No nosso cendrio de universo inomogéneo representado
pela equacao (7.24).

Para computagao numérica nas proximas secoes iremos considerar

somente o “modelo de concordancia césmica” (£2p7 + 2y = 1).

7.5.1 Dados de SNe Ia

Para a determinacao dos parametros utilizando os dados de SNe Ia
precisamos atentar para o fato que as observacoes sao dadas em funcao
da distancia de luminosidade e nao da distancia de diametro angular e
como existe uma relacao entre elas duas, assumimos que esta relacao é
valida e com isso encontramos a distancia de luminosidade ZKDR, de modo
equivalente ao que o Sereno et al. [263] fizeram ao calcular a distancia de

luminosidade para o universo inomogéneo. Partindo da equacao bésica:

(142 FL 4 (1+2)GE +Hr =0 (7.28)

Com as fungoes F, G e H dadas por (compare com a eq. (7.24)):

F = Qu+(1—Q)1+2)*

Qy 1-3
G — 2M+ 2“’(1—QM)(1+Z)3W

3a — 2 1 — 3w
H = Q
5 M

(1= Qu)(1 + 2)* (7.29)

Na figura 7.8 apresentamos uma comparagao entre o modelo 2, =

0,0,y = 0,0, e outros modelos que dependam explicitamente de «(z),
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Figura 7.8: Comparacao entre o modelo €3, = 0,0,Q24 = 0,0, e outros modelos que
dependam explicitamente de «a(z), as curvas mostram de quanto cada um deles se afasta
deste, tanto para os dados do Riess et al. 2004 [6], quanto para os do Astier et al. 2005
[7].

para distancia de luminosidade (7.28) e vemos de quanto cada um
dos modelos inomogéneos se afasta da linha sélida central, modelo de
referéncia, tanto para os dados do Riess et al. 2004 [6], quanto para os
do Astier et al. 2005 [7].

A figura 7.9 mostra as SNe Ia (Riess et al. [6]) ilustradas no diagrama de
Hubble, anteriormente mencionadas a sua marginalizacao na nossa funcao
estatistica do parametro de hubble H,, e a combinacao dos parametros
livres (€2); — «) e suas respectivas probabilidades, em b) e ¢). Para
determinar os parametros cosmoldgicos §2); e a usamos a minimizacao

em x? no limite de [0,1] com passo 0, 01:

5 (Mp,i(zi; pP) — Mo,i)

- 2
1 Juo,i

X*(z|p) = : (7.30)

onde o0,,, ¢ a incerteza no modulo das distancias individuais, e p =
(Ho, , ), s@o os demais parametros envolvidos no sistema. Os niveis

de confianca 68,3%, 90,0% e 95,4% sao definidos para os parametros
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Figura 7.9: ZKDR e os dados de Supernovas la. a) Contornos de confianga de 68, 3%, 90%
e 95,4% para o plano (Qy; x «) inferido das medidas de 157 SNe Ia dadas pelo Riess et
al. [6] para o modelo plano ACDM. b) A funcao estatistica para o parametro inomogéneo
a. Vemos que uma grande regiao é permitida. c¢) Probabilidade versus o parametro de
densidade de matéria. Neste caso uma pequena regiao é permitida 0,24 < Q,; < 0,4 com
95,4% de nivel de confianca (20).

convencionais para dois parametros de niveis de 2, ou seja 2,30, 4,61
e 6,17, respectivamente. E importante mencionar que nao consideramos

um prior em 27, como é usualmente requerido para o teste de SNe Ia.

A regiao favorecida pelos dados de SNe [a é 0,32 < o < 1,0. O
melhor ajuste obtido é ) = 0,31f8:82 e a = 1,0. Com 95,4% de
confianca estatistica para 1 grau de liberdade temos 0,32 < a < 1,0 e
0,32 < Qp <0,5.

Para amostra de 71 SNe la do Supernova Legacy Survey (SNLS), Astier
et al. 2005 [7], encontramos também os valores de melhor ajuste através

da minimizacao da funcao y*:

3 (tp,i(Zi; P) — Hoi)

, 7.31
i Jﬁﬂ,i + Uiznt ( )

X’ (zlp) =

esta difere um pouco da anterior, onde o,,, ¢ associado com as
técnicas observacionais na determinacao do médulo da distancia (incluindo

contribuigoes peculiares), e g;,+ é devido a dispersao intrinseca das SNe Ia
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Figura 7.10: O plano (2, x «) para os dados das 115 SNe Ia do Astier et al. [7], para
modelos planos ACDM. Vemos 68,3%, 90% e 95,4% de niveis de confianca. Podemos
perceber que com os atuais dados de SNe Ia o parametro a nao é bem vinculado, enquanto
Q) é da ordem de = 0, 26.

(os erros sao referidos no artigo do Astier et al. [7]).

Para os resultados encontrados na figura 7.10 o melhor ajuste é a = 1,0
e Qy = 0, 26f8:8. Novos testes e andlises com futuros dados de melhor
qualidade poderao determinar o parametro «, ja que com os presentes
dados nao é possivel restringir muito bem seu valor (Note que o parametro

a é completamente degenerado na figura 7.10).

7.5.2 Fracao de Massa do Gas

Os aglomerados de galaxias apresentam um interesse especial para a
cosmologia observacional. Eles sao as maiores estruturas ligadas pela
gravitacao no universo e relaxadas na regiao central. A comparacao
entre a massa do gds intra-aglomerado (responsavel por ~ 25% da massa
total, inferida a partir de observages em raios-X), a massa contida nas
estrelas (i.e., nas galdxias) e a massa total (incluindo a matéria escura nao
barionica), nos dé informagoes importantes sobre os processos de formacao

e evolucao de aglomerados.
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A massa barionica ¢ Mg = Mgy, + Myq, enquanto a massa total é
Mry = Mp + Myg. Utilizando os resultados de White et al. [274], onde
é identificado a fragao Mp/Mrp, no aglomerado de Coma com 25/, ou
seja a fragao barionica global do universo. Sendo esta hipdtese razoavel,
desde que nao haja processos suficientemente eficientes para mudar a
fracao barionica média dentro da escala de um Mpc. Em geral, as regioes
dos aglomerados dentro de um raio de 2500 vezes a densidade critica
apresentam uma boa convergencia para fyqs, 0 que pode significar que estas
escalas sao uma porcao representativa do conteido material do universo,
esta hipétese pode ser adotada para todos os aglomerados [27, 273, 275].
White et al. obtiveram para massa das estrelas (1,0 & 0,2 x 108Bh71M);
massa do gas (5,45 &+ 0,98 x 103h=5/2M); massa total (1,1 0,2 x
10%h~tM,). Contudo as simulagoes sugerem um pequeno desvio na fracao
barionica no raio do virial com relagao ao valor global, chamado de fator
de bias b, atualmente esse valor vem sendo aceito como b = 0,824 + 0, 89
[27]. Logo a fracao barionica é:

= bh— = (0,009 4+ 0,05L73/2) . 7.32
Mo Qum ( ) (7.32)

Considerando que 0,05h73/2 é a fracdo de massa do gas ( fgas), que por
sua vez deve ser invariante com z, ja que foi assumido que os aglomerados
devem ser representativos do universo. A variacao aparente de fyqs com 2z
evidencia a necessidade de outro modelo de universo, corrigir esta diferenca.
Sendo esta variacao aparente decorrente da dependéncia de Dy com a
cosmologia e o uso de um modelo nao-realistico para as massas medidas,
foas(2) = Myas/Mror D}4’5, onde My,s o< DZ/2 e Mpo < Dy, ver [162]. 1D
comumente adotado como modelo o de matéria escura fria padrao (CDM),
onde Oy = 1,04 = 0, H, = 50km s 'Mpc~!'. Com isso a variacao com z

pode ser modelada por [162]:
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Figura 7.11: O plano (Qj; x «) para o modelo plano ACDM obtido a partir dos dados de
raio-X [27].

(7.33)

bQ) DSCDM 2 L5
fgas(zi) = b A ( )] )

2h
(1+0,19h3/2) Oy [ DR ()

onde a razao D3°PM(z)/DRE(z) indica o desvio da geometria em relacao
ao modelo CDM (FEinstein-de Sitter). Para vincular os parametros
cosmoldgicos através dos dados de fracao de massa do gas em raios-X,
considerando o universo inomogéneo, utilizamos a distancia de diametro
angular, D4(z) dada pela equagdo (7.24) na expressao (7.33).

Para o grafico da figura 7.11 consideramos o modelo cosmoldgico

plano com um prior estatistico gaussiano em h = 0,72 4+ 0,08 [84],
b=0,824 40,089 [27] e h? = 0,0214 4 0,002 [259].
Neste trabalho, a parametrizacao da equacao de estado é p = wp

(w < —1), e vinculamos €2y no intervalo 0,18 < Q) < 0,33 (20) para
os dados de raio-X do Chandra de observacoes de aglomerados de galédxias
em raio-X. Como resultado geral desta analise, a minimizacao do y? para
os parametros (2); e a tem como melhor ajuste Q,; = 0,24 e a = 0,0

(LCDM) para os dados analisados, e para os dados de SNe Ia, 2, = 0, 32

e o = 1,0 com a equacao de estado w = —1, 3 (energia phantom).
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7.6 Conclusao

Sabemos que o universo observado é homogeneamente distribuido
somente em grande escala (L ~ 100 Mpc), enquanto a propagagao da
luz é um fenomeno local. Portanto, a descricao rigorosa da propagacao da
luz no universo inomogéneo é um tépico fundamental para a cosmologia
moderna. No entanto, este tema ainda permanece como um desafio para
os tedricos ja que nao existe, até o presente, uma formulacao consistente
para o calculo de médias no espago curvo (Schneider, Ehlers & Falco [24],
Sereno et al. [263]).

A necessidade de uma solucao definitiva para este problema tem
canalizado um enorme esforco dos observacionais (explorando redshifts
cada vez maiores) e também dos tedricos para se ter uma melhor
compreensao do problema. Fenomenologicamente, a relacao distancia-
redshift na presenca dessas inomogeneidades pode ser descrita de forma
efetiva pelo parametro «, que quantifica o grau de aglomeramento da
matéria (smoothness parameter, Linder 1988, 1998 [260], Giovi e Amendola
2001 [261], Demianski et al. 2000 [262], Sereno et al. 2002 [263], Santos &
Lima 2007 [18]). Este parametro j& era conhecido na literatura, contudo,
em nossa abordagem, « varia com o redshift z. Considerando que as
expressoes da distancia de diametro angular, D4(z), luminosidade e para o
diametro angular sao modificadas, é possivel, portanto, rediscutir todos os
testes de fundo (homogéneo) num contexto mais amplo, onde a existéncia

das inomogeneidades observadas nao sao desprezadas.
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Comentarios Finais e Perspectivas

A maneira mais direta e pratica de investigar os constituintes césmicos
¢é através de seus efeitos gravitacionais que ficam impressos na histéria da
evolu¢do do universo (os chamados testes cosmolégicos observacionais).
Um dos principais testes estd relacionado com a determinacao teorica
das distancias e sua comparacao com as observagoes; um problema
crucial e uma questao recorrente da cosmologia. Existem diversas formas
independentes de se abordar a nocao de distancia em cosmologia. Por
exemplo, temos a distancia de luminosidade que envolve uma vela padrao,
uma das mais importantes sendo as Supernovas tipo la. Existe também
a distancia de diametro angular (DDA), a principio baseada numa barra
padrao e de larga aplicacao em varias subareas, como por exemplo, em
lentes gravitacionais, fontes de radio compactas e no teste da fracao de
massa do gas inferida da emissao de raios-X dos aglomerados de galaxias.

Na realidade, o préprio diametro angular (por exemplo, os de fontes
compactas) uma quantidade inversamente proporcional a DDA, constitui
um poderoso teste para a geometria do universo (Gurvitz 1999; Lima
& Alcaniz 2000, 2002). Sendo um teste classico, a andlise é feita
de maneira equivalente ao caso da relacdo magnitude-redshift (SNe
[a), apresentando também uma dependéncia semelhante com os varios
parametros cosmolégicos.

Nesta tese, motivados pelos mais diversos resultados tedricos e
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observacionais dos tultimos anos, discutimos novos vinculos sobre os
parametros €y, €2, e w, descrevendo o setor escuro do universo (matéria
escura e energia escura). Os limites foram estabelecidos a partir de testes
cosmoloégicos especificos, tais como, a idade de objetos velhos em altos
redshifts, a distancia de diametro angular - redshift em modelos do tipo
FRW, bem como a utilizacao de modelos inomogéneos para determinacao
da distancia de diametro angular - redshift, distancia de luminosidade -
redshift, além do préprio diametro angular - redshift para fontes de radio
compactas.

Como foi visto, no primeiro capitulo, fizemos uma breve revisao
das bases tedricas da Relatividade Geral enfatizando as equagoes de
campo e uma de suas conseqiiéncias mais importantes para o estudo
de lentes gravitacionais; o calculo do desvio gravitacional da luz. No
segundo capitulo, foi realizado uma exposicao detalhada dos principais
avancos observacionais recentes da cosmologia, bem como uma explanacao
sobre as cosmologias dirigidas por energia escura, incluindo o modelo
de concordancia césmica (ACDM) e varios outros cendrios relativisticos
alternativos. No capitulo III, dado a importancia do estudo de distancias
em cosmologia, e sua particular relevancia para a presente tese, as
principais medidas de distancia foram revistas.

No capitulo IV, o quasar APM 08279+5255, localizado em z=3,91 e
com idade estimada entre 2 e 3 Ganos, foi utilizado para impor limites
sobre o parametro (3, relacionado aos modelos deflacionarios do universo
(decaimento do vacuo). Um limite minimo para § > 0,07 foi obtido na
hipétese da idade ser 2 Ganos, enquanto para 3 Ganos o limite satisfaz 3 >
0,31. Além disso, para a época de formacao do quasar o redshift minimo
requerido é de zy = 5, 11. Esses resultados sao razoaveis e podemos dizer
que as estimativas sao bastante conservadoras, pois duas condicoes basicas

foram sistematicamente adotadas em nossa andlise: i) O valor minimo
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para o parametro de Hubble. Ou seja, foi utilizado o limite inferior de H,
obtido por Freedman e colaboradores (2001), H, = 64kms™ ' Mpc™!. ii) A
estimativa inferior para a idade do objeto. A partir dos resultados acima
citados vemos claramente a necessidade da existéncia de uma componente
escura no universo, nesse caso representado pelo decaimento do vacuo.

No capitulo V, com o intuito de aplicarmos o aprendizado deste
doutorado no estudo de lentes gravitacionais em um futuro préximo, ja que
os principais parametros da teoria de lentes gravitacionais sao dependentes
de modelos cosmoldgicos, desenvolvemos um quadro panoramico dos
principais topicos desta teoria que poderao vir a ser importantes na busca
de um modelo cosmolégico mais realistico (inomogéneo) para a descrigao
do universo.

Finalmente, no capitulo VI, considerado o capitulo central da tese,
expomos detalhadamente um modelo inomogéneo cujo parametro de
aglomeramento, «, depende explicitamente do redshift z. A dependéncia
de «(z) foi derivada fenomenologicamente, sendo também indicada as
suas principais vantagens. Este parametro foi inserido na equacao de
Dyer-Roeder que por justiga historica foi aqui denominada de Zeldovich-
Kantowski-Dyer-Roeder (ZKDR). Em seguida, a distancia ZKDR foi
aplicada adotando-se um cenario cosmologico dominado por matéria nao-
relativistica e uma componente escura do tipo matéria-X, parametrizada
por uma equacao de estado, p = wp, e com especial énfase para o caso de
Phantom (w < —1). Para o teste de diametro angular - redshift, obtivemos
as regioes de confianca estatistica nos varios espacos bidimensionais e como
melhor ajuste os valores: 3y = 0,26, w = —1,03 e o = 0,9 (Santos e Lima
2007). Discutimos também um trabalho que estd em andamento (tendo
como principais resultados, para os dados de SNe Ia, 0,32 < a < 1,0,
0,32 < Qp < 0,5. Nossos estudos indicam que os valores de a nao sao

fortemente restritos pelo dados atuais.
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Pelo exposto acima, é importante ressaltar que nas diversas analises
observacionais e teoricas publicadas nos ultimos anos, usualmente sao
utilizados modelos homogéneos do tipo FRW, para obter vinculos nas
quantidades fisicas. Tais testes sao efetuados isoladamente ou através de
analises conjuntas combinando-se dados de Supernovas do tipo Ia, dados de
Raios-X de aglomerados, radiagao césmica de fundo, e outras observacoes
independentes. Nosso principal trabalho nesta tese foi limitar alguns
dos parametros cosmologicos mais importantes envolvendo o célculo de
distancia, contudo, no contexto de modelos inomogéneos. A razao principal
reside no fato de que o universo nao é exatamente homogéneo devido
ao processo de formacao de estruturas. Estes testes foram tomados de
forma individual, utilizando-se os dados mais recentes para impor vinculos
restritivos sobre os parametros em cada teste. E bom frisar que o estudo de
varias classes de modelos e seus parametros, tem como objetivo nao apenas
estabelecer intervalos de confianga, mas principalmente rejeitar modelos
cosmoldgicos, tendo em vista o crescente grau de precisao dos dados que
serao coletados nos experimentos futuros (Planck, SNLS, WMAP...etc.).

Como perspectivas futuras, pretendemos fazer analises conjuntas
dos variados testes, utilizando critérios estatisticos mais robustos nas
analises, com o intuito de refinar a precisao sobre os parametros
determinados pelos dados presentes e futuros. Para obter uma descricao
mais acurada, consideraremos para todos os testes e também suas
combinacoes, a distancia de ZKDR desenvolvida nesta tese. Sabemos que é
importante fazer analises conjuntas de testes independentes. Neste sentido,
acreditamos que a distancia ZKDR poderd se tornar, no futuro préximo,
um ingrediente chave para se estabelecer qual modelo de energia escura

sera o mais realistico.
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