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RESUMO

LIMA, J. S.. Modelo com interacao do sector escuro do Universo com acoplamento quadra-
tico: viabilidade tedrica e observacional. 2025. 146 f. Tese (Doutorado em Fisica) — Programa
de P6s-Graduacao em Fisica, Universidade Federal de Sergipe, Sdo Cristovao — SE, 2025.

Modelos que propdem uma intera¢do ndo gravitacional entre energia escura (DE) e matéria escura
fria (CDM) t€m sido amplamente estudados como alternativas ao modelo cosmoldgico padrao.
Uma abordagem comum para descrever o acoplamento DE-CDM assume que ele € linearmente
proporcional a densidade de energia escura. Nesta tese, consideramos o modelo com o termo
de interagdo Q = 3H ’ypf /(pc + px)- Mostramos que, para valores positivos de 7, este modelo
prevé uma futura violacdo da Condi¢ao de Energia Fraca (WEC) para a componente de matéria
escura, enquanto que, para uma faixa especifica de valores negativos de 7, a densidade de energia
da CDM pode ser negativa no passado. Neste trabalho, conduzimos duas diferentes pesquisas.
Na primeira, realizamos uma andlise de selecdo de parametros para este modelo usando dados
de supernovas do Tipo Ia (SNe Ia) da amostra Pantheon, 30 medidas de H(z) da amostra de
Crondmetros Césmicos (CC), Oscilagdes Acusticas de Barions (BAO) da Primeira Divulgacao
de Dados (DR1) do DESI e dados da Radiagdo Césmica de Fundo de Micro-ondas (CMB) da
colaboracao Planck, combinados com um prior de Hy da constante de Hubble. Impondo um
prior para garantir que a WEC nio seja violada, nosso modelo é consistente com o ACDM
dentro de 20 de niveis de confianca (C.L.), mas exibe uma preferéncia por valores menores de
o3, aliviando a tensao de oy entre os resultados da CMB do Planck 2018 e as observacoes de
cisalhamento césmico do KiDS-1000. Na segunda pesquisa, utilizamos dados de SNe Ia da
amostra Pantheon+, 32 medidas de H(z) da amostra de CC, BAO da DR2 do DESI e dados da
CMB do Planck. Nesta pesquisa consideramos o parametro da Equacao de Estado (EoS) o,
como um parametro livre e considerando o WEC prior também nas andlises. Nossos resultados

sdo consistentes até 2.50 C.L. com os resultados da pesquisa do DESI DR2 para modelo oCDM.

Palavras-chave: Cosmologia, Energia Escura, Matéria Escura, Modelos de Interacao, Parame-

tros Cosmologicos.






ABSTRACT

LIMA, J. S.. Modelo com interacao do sector escuro do Universo com acoplamento
quadratico: viabilidade tedrica e observacional. 2025. 146 f. Tese (Doutorado em Fisica) —
Programa de P6s-Graduacao em Fisica, Universidade Federal de Sergipe, Sao Cristévao — SE,
2025.

Models proposing a non-gravitational interaction between dark energy (DE) and cold dark matter
(CDM) have been extensively studied as alternatives to the standard cosmological model. A
common approach to describing the DE-CDM coupling assumes it to be linearly proportional
to the dark energy density. In this thesis, we consider the model with the interaction term
Q = 3Hyp?2/(pe + px). We show that for positive values of 7, this model predicts a future
violation of the Weak Energy Condition (WEC) for the dark matter component, and for a
specific range of negative values of 7, the CDM energy density can be negative in the past.
In this work, we conducted two different analyses. In the first, we performed a parameter
selection analysis for this model using data from Type Ia supernovae (SNe Ia) from the Pantheon
sample, 30 measurements of H(z) from the Cosmic Chronometers (CC) sample, Baryon Acoustic
Oscillations (BAO) from the DESI Data Release 1 (DR1), and Cosmic Microwave Background
(CMB) data from the Planck collaboration, combined with a prior on the Hubble constant Hy.
Imposing a prior to ensure that the WEC is not violated, our model is consistent with ACDM
within 20 confidence levels (C.L.), but it exhibits a preference for smaller values of oy, alleviating
the og tension between the CMB results from Planck 2018 and the cosmic shear observations
from KiDS-1000. In the second analysis, we used data from SNe Ia from the Pantheon+ sample,
32 measurements of H(z) from the CC sample, BAO from DESI Data Release 2 (DR2), and
CMB data from Planck. In this analysis, we considered the Equation of State (EoS) parameter
@, as a free parameter and included the WEC prior in the analyses as well. Our results are
consistent within 2.5¢ C.L. with the results from the DESI DR2 analysis for the @CDM model.

Key-words: Cosmology, Dark Energy, Dark Matter, Interacting Models, Cosmological Parame-

ters.
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pequena perturbacdo na funcao de distribuicao devido a flutuacdes espaciais e temporais da
temperatura; flutuagdo local da temperatura em relagfio a temperatura média 7' (7); equagdo de

movimento

k, A, 0, Py, Oy, O, O, Oy, Oy, Oy, Ve, 6, (¢, ) — Vetor de onda; vetor unitdrio; multipolos
da anisotropia de temperatura da CMB; polindmios de Legendre; monopolo; dipolo; quadrupolo;
flutuacdo da densidade de f6tons; divergéncia de velocidade; estresse anisotropico; velocidade

dos elétrons; divergéncia de v}, = V,; graus de liberdade na métrica FLRW perturbada

F(n,%,1), g(M), Op(N — Ndec), H(1M — Ngec) — Fungdo arbitrdria; fungdo de visibilidade; fun-

¢do de Dirac; funcdo de Heaviside

Aoy Yom (), £, m, 55,, Cy, Pr(k), Cp, St(n,k), je(k(no —n)) — Coeficientes de expansio; har-
monicos esféricos; nimero quantico do momento angular total (ou grau multipolar); nimero
quantico do momento angular azimutal (componente azimutal), neste contexto aqui; delta de
Kronecker; espectro da anisotropia da CMB; espectro de poténcia da curvatura primordial;
espectro da anisotropia da CMB observado; func¢io de fonte de temperatura; funcdes esféricas
de Bessel

A, ns, k, ki, Treio, @by Om, Pp, Py, g — Amplitude de pertubacdes; indice espectral; nimero
de onda; escala arbitraria; profundidade 6ptica na recombinacao; densidade fisica da matéria
barionica; densidade fisica de matéria total no universo; densidade de energia de bdrions;

densidade de energia de fétons; momento multipolar da difusdo



0, P, Pa(k,a), &(r,a) — Contraste de densidade; densidade média; espectro de poténcia adi-

mensional; fun¢do janela; funcao de correlagcdo

o, 03, h — Incerteza da medida; flutuacdes de densidade da matéria em uma esfera de raio 8h™ 1

Mpc; parametro de Hubble normalizado, neste contexto

\% \% .
ot T 'Y F(pe,py), r(a), f(r) — Quadrivetor que atua como uma fonte do tensor momento-
energia; tensor momento-energia para matéria escura; tensores momento-energia energia escura;
uma func¢do real de p. e py; razdo entre a densidade de matéria escura e a densidade de energia

escura (neste contexto); funcao de interacdo

Py, pa, @y (a),t” — Pressdo no fluido unificado;densidade de energia do fluido unificado;

parametro da EoS no fluido unificado; quaisquer vetores do tipo temporal

0,0, 0, O, 1, v, p, 7, 0,c,, c,— Escalar de expansao (neste contexto); contribui¢ao per-
turbativa do escalar de expansdo; contribuicdo perturbativa do termo de interag¢do; divergéncia
do fluido interagente para todo o meio c6smico; quadrivetor-velocidade perturbado; velocidade
peculiar; densidade de energia perturbativa; pardmetro de Hubble calculado em relacdo ao tempo
conforme; divergéncia do fluido interagente (neste contexto); velocidade do som adiabatica;

velocidade do som

24, 74(z), Dv(z), Dm(z), (@, 01, (Gtiso, Otap) — redshift na “época de arrasto”; distancia marca
o momento de desacoplamento dos bérions (prétons e néutrons) e dos fétons; média geométrica
que combina as escalas de distancias ao longo da linha de visdo e das transversais; distancia do
diametro angular comovente; parametros de escala que ajustam as estruturas BAO nas direc¢oes
paralela e perpendicular; parametros para isolar os efeitos isotropicos (js,) ou anisotrépico

(aap)

2%,y(x:),y(xi), 07, — Qui-quadrado; representa o valor do cilculo de y com relagio ao ponto
x;; representa um valor experimental (ou valor observacional) em torno de y(x;); desvio padrio;

funcgdo likelihood

R—1,F i» (pi,pj), C — parametro de convergéncia Gelman-Rubin; Elementos da matriz de

informacdo Fisher; parametros do modelo; matriz de covariancia

1000y, &2, @l, Sg, @, — Tamanho angular do horizonte acustico (escalado por 100); conjunto
de parametros cosmoldgicos; conjunto de pardmetros cosmoldgicos derivados; parametro de

crescimento de estruturas; parametro de densidade fisica de matéria escura

P(6 | D,M),P(D),6,a — Probabilidade posterior do modelo (a probabilidade condicional de 6
devido o evento ocorrido D, M (D — representa o conjunto de dados, M — representa a hipdtese
ou modelo, neste contexto)); probabilidade do evento D; parametro paramétrico que representa
a referida hipétese/modelo; a razdo entre a probabilidade posterior do modelo em r+1 e a

probabilidade posterior do modelo em 7, neste contexto aqui

0,¢,(AeB), 0t — Angulo polar (neste contexto); angulo azimutal (neste contexto); A e B sdo



posicdes: A - posi¢do do observador e B - posicdo do objeto astrondmico; pequena variacao de ¢,

i representa o indice de forma genérica para o observador (0), tanto para fonte (1)

A, Ay, A1,t; — Comprimento de onda; comprimento de onda medido pelo observador; compri-

mento de onda emitido pela fonte; lookback time
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CAPITULO

INTRODUCAO

“A ciéncia explica a natureza e cria novos mundos que ndo percebemos com
nossos sentidos.”
(Marcelo Gleiser)

O Universo atual tem sua descri¢gdo fundamentada na cosmologia relativistica (ELLIS
et al., 2011; KARTTUNEN et al., 2007). Esta surge com a apresentacdo do primeiro modelo
cosmolégico de Universo (EINSTEIN, 1917) por Albert Einstein, em 1917, tendo como base a
Relatividade Geral (RG) que foi proposta por ele no periodo de 1915 a 1916 (EINSTEIN, 1915a;
EINSTEIN, 1915b; EINSTEIN, 1915¢c; EINSTEIN, 1915d; EINSTEIN, 1916). Este modelo
descrevia um Universo com volume finito, estatico, com forma esférica, sem bordas e em um
estado estaciondrio, obedecendo o Principio Cosmolégico (PC), no qual diz que o Universo €
homogéneo e isotrépico em largas escalas (VALKENBURG; MARRA; CLARKSON, 2013;
PANDEY; SARKAR, 2015). Ele adicionou um termo cosmoldgico (a constante cosmoldgica A)
para contrapor os efeitos da gravidade para manter um Universo estatico. No entanto, hoje sabe-
mos que este termo representa a expansao acelerada do Universo (ROOS, 2015a; KARTTUNEN
et al., 2007). Na mesma época, Willem de Sitter propds um modelo contendo curvatura plana,
estaciondrio e sem matéria (SITTER, 1917). Entretanto, este modelo continha movimento, em

constaste, o modelo de Einstein incluia matéria, mas sem movimento (ROOS, 2015b).

Mais tarde, o matemaético e cosmologo soviético Alexander A. Friedmann apresentou
modelos de um Universo em expansao, com solucdes que previam uma curvatura positiva
em 1922 (FRIEDMANN, 1922) e uma curvatura negativa em 1924 (FRIEDMANN, 1924).
Posteriormente, em 1927, Abbé G. Lamaitre (LEMAiTRE, 1927; LEMAITRE, 1931), assim
como H. P. Robertson em 1935 (ROBERTSON, 1935) e A. G. Walker em 1937 (WALKER,
1937), também descobriram essas mesmas solu¢des para o Universo de forma independente
(PEEBLES; RATRA, 2003). Ainda, em 1927, Lamaitre previu teoricamente uma relacdo entre a
velocidade de recessao de “nebulosas extra-galacticas” e sua distincia, hoje conhecida como lei
de Hubble-Lemaitre (KRAGH, 2018). Em 1929, as observacdes de Edwin Hubble confirmaram
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a expansao do Universo (HUBBLE, 1929; BAHCALL, 2015) levando ao abandono a ideia de
um Universo estatico defendida por Einstein. Poucos anos depois, em 1932, Einstein e de Sitter
propuseram um novo modelo de Universo em expansdo, sem constante cosmoldgica, mas com

geometria plana e preenchido por matéria. Esse modelo, conhecido como Einstein-de Sitter,
admite a possibilidade de uma expansao eterna, mas desacelerada (PEEBLES; RATRA, 2003).

O modelo padrdo tem sua base bem fundamentada no modelo do Big Bang (BB) susten-
tado em pilares tedricos e observacionais. Alguns destes podemos citar: a formulagdo da RG; a
formacdo de estruturas no Universo (PEEBLES; RATRA, 2003); a expansdo do Universo por
Hubble-Lemaitre (HUBBLE, 1929; KRAGH, 2018); a nucleossintese primordial, que explica
a formacao dos primeiros elementos leves, como Deutério (%H ), Hélio (%H e, YHe) e Litio (gLi,
;Li), nos instantes iniciais do Universo apds o Big Bang, isto €, da ordem de ¢ ~ 1s — 20 min
(SCHRAMM, 1991; MALANEY; MATHEWS, 1993; PITROU et al., 2018); a descoberta aci-
dental da radiacdo césmica de fundo de micro-ondas (do inglés: Cosmic Microwave Background
(CMB)) por A. Penzias € Robert W. Wilson em 1965, uma radiag@o que se ajusta ao espectro de
um corpo negro com temperatura de aproximadamente 2.7K, emitida cerca de 350 mil anos apds
0 Big Bang (PENZIAS; WILSON, 1965). Por outro lado, essa radiacio ja havia sido prevista em
1948 por George A. Gamov (ALPHER; HERMAN; GAMOW, 1948).

Na década de 1990, os primeiros dados detalhados sobre a CMB foram obtidos pelo
satélite espacial Cosmic Background Explorer Satellite (COBE) (SMOQT et al., 1990). Em 1998,
observacdes de Supernovas do Tipo Ia (SNe Ia) revelaram que o Universo estd em expansao
acelerada (RIESS et al., 1998; PERLMUTTER et al., 1998; PERLMUTTER et al., 1999),
levando a adocdo de um novo modelo de Universo. Esse modelo inclui um componente de
energia com pressio negativa, que passou a ser conhecido como Energia Escura (DE) ! (LIMA,
2004; PEEBLES, 2020).

Embora o modelo padrio ACDM? tenha alcancado grande sucesso observacional, ele
ainda enfrenta alguns desafios e comportamentos enigmaticos. Alguns destes problemas siao
relatados na literatura: o problema da constante cosmoldgica, que mostra uma enorme discre-
pancia de 118 ordens de grandezas entre valor observado e o valor associado a teoria quantica
de campos para a constante cosmoldgica A (ELLIS et al., 2011; MARTTENS et al., 2019;
WEINBERG, 1989a); coincidéncia césmica, que questiona o fato da densidade de energia da
matéria (p,,) possuir a mesma ordem de grandeza da densidade de energia escura (p,) no tempo
atual (VELTEN; MARTTENS; ZIMDAHL, 2014); a tensdo na constante de Hubble, que resulta
do fato que atualmente diferente dados cosmoldgicos indicam valores diferentes para a constante
de Hubble, em que dados derivados de cefeidas, supernovas SNe Ia possuem valores mas altos
que dados relacionados das flutuacoes da CMB (CAPOZZIELLO; SARRACINO; SOMMA,

2024); o problema do litio, que surgem pela discrepancia de medicoes feitas em estrelas antigas e

' Do inglés: Dark Energy.

2 Do inglés: A Cold Dark Matter.
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pobres em metalicidade encontras no halo da nossa Galéxia, as quais possuem 3 vezes menos litio
do que previsto pela nucleossintese primordial (HOU et al., 2017) etc. Portanto, em razdo desses
e outros problemas enfrentados pelo modelo padrao, diversas teorias, modelos e abordagens
alternativas t€m sido propostas para tentar compreender melhor a natureza da energia escura,
entre eles, estdo os modelos de interacdo do setor escuro do Universo (MARTTENS et al.,
2019), modelos com gravidade modificada (SHANKARANARAYANAN; JOHNSON, 2022;
KOYAMA, 2016) entre outros. Entretanto, a constante cosmoldgica ainda € a candidata mais
simples para ser o componente da energia escura (ELLIS ez al., 2011; SAMI, 2009; ZLATEV;
WANG; STEINHARDT, 1999; PEEBLES; RATRA, 2003; BAMBA et al., 2012; PACIF, 2020).

Nesta tese, focamos em uma classe de modelos de interacdo comumente referidos
na literatura como IDEM 3, com atencdo particular ao modelo designado como IDEM 2 em
Marttens et al. (2019). Esses modelos partem da suposicdo padrio de Matéria Escura (DM) % e
DE como componentes independentes, introduzindo uma interagdo ndo gravitacional, resultando
em uma troca de energia entre eles. Esses modelos de interacao sdo motivados principalmente
fenomenologicamente, refletindo nossa compreensao limitada da fisica fundamental subjacente
a um termo de acoplamento (MARTTENS et al., 2019; MARTTENS et al., 2021; MARTTENS;
BARBOSA; ALCANIZ, 2023). Uma escolha comum para um IDEM € assumir que o termo
de interacao Q € linearmente proporcional a densidade da energia escura, ou seja, Q = 3YHp,,
onde H e y representam, respectivamente, o parametro de Hubble e o parametro de intera¢ao
(veja, por exemplo, as referéncias Marttens et al. (2019), Valentino et al. (2020a), Nunes
et al. (2022), Kumar (2021), Valentino et al. (2020b) e Sabogal et al. (2025)). No entanto,
conforme demonstrado em Marttens ef al. (2021), essa classe de modelos pode apresentar
comportamentos ndo fisicos para certos intervalos de parametros, prevendo especificamente
densidades negativas de matéria sem pressdo, violando assim a Condi¢ao de Energia Fraca
(WEC) S(NGUYEN; AZREG-AiNOU, 2024). Neste trabalho, consideramos um modelo no
qual o termo de interacio é dado por Q < p2/(p.+ ps), desviando-se das formas lineares
convencionais de interacdo. A dependéncia quadrética em p, introduz uma evolugdo dinamica
mais rica, refletindo uma interacdo mais complexa entre DE e CDM. No entanto, de forma
semelhante ao caso linear, mostramos que este modelo também apresenta comportamentos nao
fisicos para valores especificos de parametros, com implicagcdes para a evolugdo de background
do Universo e o crescimento de estruturas césmicas (LIMA; MARTTENS; CASARINI, 2025;
ROWLAND; WHITTINGHAM, 2008; MISHRA et al., 2023). Nosso trabalho, tem como
objetivo geral investigar um modelo com interagdo ndo gravitacional entre DE e CDM com
acoplamento quadratico, visando contribuir para uma melhor descri¢dao da natureza da energia
escura, por meio da andlise tedrica e da comparagdo com dados cosmoldgicos observacionais

atuais.

3 Os modelos de interagio sdo chamados de IDEM (do inglés: Interacting Dark Energy Model), mais um niimero

de referéncia para identificar o modelo especifico, de acordo com Marttens et al. (2019).
Do inglés: Dark Matter.
Do inglés: Weak Energy Condition.

4
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Nesta tese, na primeira parte da pesquisa foram utilizados dados de SNe Ia, 1048 medi¢des
de magnitudes aparentes, denominada de amostras Pantheon (SCOLNIC et al., 2018; BETOULE
et al., 2014), também foi utilizado o valor de Hy = (73.24 +1.74) kmsflMpc_l, para a melhor
estimativa do valor de Hy, a partir de um conjunto de observac¢des contendo mais de 600 cefeidas
(RIESS et al., 2016), 30 medidas de H(z) independentes do modelo cosmoldgico, advindos
de amostras Cosmic Chronometers (CC) (MORESCO et al., 2016), além de dados de Baryon
Acoustic Oscillations (BAO) extraidos da Primeira Divulgacio de Dados (DR1)® do levantamento
do Instrumento Espectral de Energia Escura (DESI)’ (DESI Collaboration et al., 2025¢) e dados
da CMB sao medig¢oes do Planck 2018, incluindo informacdes sobre temperatura, polarizacao,
espectros de correlagdo cruzada de polarizacao de temperatura e reconstrucao de mapas de lentes,
Planck (TT, TE, EE+lowE+lensing) (PLANCK Collaboration et al., 2020c). Na segunda parte
da pesquisa, utilizamos 1701 medi¢des de magnitudes aparentes, conhecidas como amostras
Pantheon+ (PantheonPlus), 32 medidas de H(z) das amostras CC (MORESCO et al., 2022),
utilizamos também dados de BAO da Segunda Divulgacio de Dados (DR2)® do levantamento
do DESI (DESI Collaboration et al., 2025b) e dados da CMB sdo medic¢des do Planck 2018
(PLANCK Collaboration ef al., 2020c). A anélise estatistica é baseada no c6digo MontePython °
(AUDREN et al., 2013a) e em uma versdao modificada adequada do cédigo Cosmic Linear
Anisotropy Solving System (CLASS) ' (BLAS; LESGOURGUES; TRAM, 2011).

Esta tese estd dividida em 5 capitulos e apéndices. Neste primeiro capitulo vimos uma
breve introducdo da cosmologia relativistica, além de alguns elementos que foram estudados. No
Capitulo 2 fizemos uma breve introducao a cosmologia padrdao. No Capitulo 3 introduzimos a
dinamica de fundo para o modelo cosmoldgico em andlise e detalhamos os dados observacionais
usados, a metodologia e a andlise estatistica envolvida. No Capitulo 4 discutimos os principais

resultados obtidos. Finalmente, no Capitulo 5 apresentamos nossas conclusdes e perpectivas.

Do inglés: Data Release 1 (DRI ).

Do inglés: Dark Energy Spectroscopic Instrument (DESI).

Do inglés: Data Release 2 (DR2).

A documentacdo do cddigo esta disponivel em <https://github.com/brinckmann/montepython_public/>.
10 A documentacio do cédigo estd disponivel em <https://lesgourg.github.io/class_public/class.html>.

6
7
8
9
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CAPITULO

BREVE REVISAO DA COSMOLOGIA PADRAO

“Em ciéncia, o crédito vai para o0 homem que convence o mundo de uma ideia,
ndo para aquele que a teve primeiro”
(William Osle)

O modelo padrdo da cosmologia é baseado no modelo do BB. Este é fundamentado por alguns
pilares bésicos, contendo aspectos tedricos e também observacionais. Para o desenvolvimento

deste capitulo apresentaremos alguns conceitos e fundamentos bésicos da cosmologia moderna.

2.1 O Principio Cosmolégico

Em 1917 por intermédio de A. Einstein foi introduzido o conceito do PC, que na verdade
tratava-se de uma extrapolacio do Principio de Copérnico! (EINSTEIN, 1917). Por outro lado,
o PC que conhecemos hoje foi introduzido por Edward A. Milne em 1932 (MILNE, 1932), ja
que a versdo apresentada por Einstein considerava que o Universo era homogéneo, isotrépico e
imutével, isto é, considerava um Universo estitico’. O PC atual que conhecemos afirma que o
Universo é homogéneo e isotrépico’ (para largas escalas, i. e., escalas maiores que 100 Mpc). As
primeiras evidéncias de forma observacional foram as observacdes de contagens de galdxias e
radiogaldxias e a expansdo do Universo de forma isotrépica descoberta por estudos de realizados
por E. Hubble (HUBBLE, 1929). No entanto, a evidéncia mais forte surgiu com a descoberta da
CMB, por mostrar um alto grau de isotropia (MAROTO; RAMIREZ, 2004; COLES; LUCCHIN,
2002; PANDEY; SARKAR, 2015; VALKENBURG; MARRA; CLARKSON, 2013; PENZIAS;
WILSON, 1965; WILSON; PENZIAS, 1967).

O Principio de Copérnico afirmava que a Terra ndo estava numa regido central e nem favorecida.
Este, chamamos de “Principio Cosmolégico Perfeito”.
Isto €, o Universo é mesmo para quaisquer direcdes e para quaisquer posicoes.

2
3
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2.2 A Cosmologia Relativistica

2.2.1 Teoria da Relatividade Geral

A RG foi construida e apresentada por Einstein entre 1915-16 numa sequéncia de artigos
cientificos Einstein (1915a), Einstein (1915b), Einstein (1915c¢), Einstein (1915d) e Einstein
(1916). A RG abrange de forma universal a gravidade, enquanto que a TRE tem atuagdo restrita
a campos gravitacionais nulos (WEINBERG, 2008b; VITTORIO, 2018; ELLIS et al., 2011).

A equacdo de Einstein que descreve a dinamica curva e o movimento local da matéria-
energia, acrescentando o termo cosmoldgico € expressada por (VITTORIO, 2018; ELLIS et al.,
2011; EINSTEIN, 1917; BAUMANN, 2022)

1 3G
Guv +Aguv:Ruv_§guvR+Aguv:C_4Tuv3 (2.1)
em que Gy € o tensor de Einstein, Ry € o tensor de Ricci, gy trata-se das componentes do
tensor de métrica, R € o escalar de curvatura de Ricci, G € a constante gravitacional de Newton,
8?—4G € a constante gravitacional de Einstein, A € a constante cosmoldgica e Ty, € o tensor
momento-energia®. A Equagdo 2.1 conecta a geometria do espago-tempo (lado esquerdo) com o

conteddo de matéria e energia (lado direito).

2.2.2 A Meétrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker

A métrica Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW) de forma mais geral € a tinica
métrica que satisfaz o PC. Em coordenadas esféricas um elemento de linha na métrica FLRW ¢é
dado por (ISLAM, 2004b; WEINBERG, 2008b; BAUMANN, 2022)

dr?

m—krzdez—f—rzsenz@dq)z , (2.2)
- 0

ds® = —(cdt)*+d* (1)
em que a(t) é o fator de escala, k é a constante de curvatura do Universo (k pode assumir
valores de 1, 0 e —1, correspondente ao tipo de geometria do Universo: eliptica (esférica), plana
(pseudo-euclidiano) e hiperbdlica (aberta), respectivamente, r € a coordenada radial comdvel
(adimensional) e R € o raio de curvatura do Universo hoje. Neste caso, as componentes do

tensor de métrica g,y sdo dadas por:

—1 0 0 0
(1) 0
2
Suv = (1—kr?/R3) ) , , (2.3)
0 a“(t)r 0
0 0 0 a(t)r’sen’0
em que as componentes da diagonal sio: goo = —1, g11 = a?(¢)/(1 —kr*/R3), g = a*(t)r?,

g33 = a*(t)r*sen0 e as outras sdo g,y = 0, para it # V.

4 Os indices gregos 1 e v variam de 0 a 3.
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2.2.3 Equacoes de Friedmann

Logo ap6s Einstein ter apresentado o primeiro modelo de Universo em 1917, com descri-
cdo dada pela RG, em 1922 (FRIEDMANN, 1922) e 1924 (FRIEDMANN, 1924), Friedmann
apresentou solucdes de Universo dindmico de curvatura positiva e negativa, respectivamente.
Estas solu¢des podem ser obtidas tanto pelo formalismo newtoniano, assim como por intermédio
da RG (KARTTUNEN et al., 2007; RYDEN, 2017a; LIDDLE, 2015).

Pela RG, as famosas equagdes de Friedmann sao obtidas a partir do tensor momento-
energia e também fazendo uso da métrica FLRW. O tensor momento-energia para um fluido
perfeito5 € dado por (ELLIS et al., 2011; CARROLL, 2001; SCHUTZ, 2009b; COMBES et al.,
1996; CARROLL, 2004; BAUMANN, 2022)

P

em que T,y sdo as componentes do tensor momento-energia. Assim, temos: Tpp = pc?, T; i=gijP
sei=j, Ti;j=0sei# j, U, e Uy sdo as componentes do quadrivetor-velocidade, em que:
Uy, Uy = (—¢,0,0,0), p é a densidade de energia do Universo, P ¢ a pressdo, Tp; € o fluxo de
energia, em que Tp; = 0, T}y € a densidade de momento, em que T;p = 0, T;; € o fluxo de momento,
com os indices latinos i € j variando de 1 a 3 € g,y € o tensor de métrica (a métrica FLRW).
Dai, das equagdes do tensor momento-energia (Equacdo 2.4) e da métrica FLRW (Equacao 2.2),
podemos substitui-las na equagdo de campos de Einstein (Equacao 2.1) e obter (NARLIKAR,
1993; WEINBERG, 2008b; DALARSSON; DALARSSON, 2015; VITTORIO, 2018; ELLIS et
al.,2011; CARROLL, 2001):

d  24*  2kc*  4nG

a & @R Cz—(P02 —P)+Ac, (23)
0
© i 4nG 1
a T

Estas equacdes sdo conhecidas como equacoes de Friedmann. Agora substituindo a Equacdo 2.6

na Equacdo 2.5, podemos reescrevé-la numa unica equacao

-2 2
a 3nG 1., ke
g A
2~ 3 P3N TR

2.7)

onde esta € a equacdo de Friedmann na forma padrao, pela descricdo da RG e com o termo
cosmoldgico adicionado.

A Equagdo 2.7 pode ser derivada com relagdo ao tempo césmico . Dessa forma, apds

algumas manipulacdes, podemos simplificar e obter a seguinte expressio®

. 3a 5
p=—"5(pc +P), 2.8)

O Universo ¢é descrito por um fluido perfeito, por ser o tnico sistema fisico que obedece o PC e sem efeitos de
cisalhamentos.
6 a —

Em que ¢ = H(t).

5
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que trata-se da lei de conservacdo.

A Equacdo 2.8 tem solu¢ao analitica assumindo uma Equacao de Estado (EoS) caracteri-
zada por:
P=w.,pc, (2.9)

em que @y € o parametro da EoS; p € a densidade de energia; c € a velocidade da luz; enquanto
P ¢ a pressao.

A solugdo da Equacgdo 2.8 é dada por7 (ROOS, 2015a; CARROLL, 2001; WEINBERG,
2008c; ROOS, 2015a; LIMA, 2020):

=3(1+ax)
pi(a(t)) = pio (a(t)> = pio(1+z)30+e), (2.10)

ay
em que 2 = (14 z) é obtido através da relagdo de expansdo de redshift. Alguns tipos mais

comuns que representa o parametro da EoS sdo resumidos na Tabela 2.1 (CARROLL, 2001).

Tabela 2.1 — Tipos comuns para representar o pardmetro da EoS .

Componentes Wy
Matéria 0
Radiacdo %
Energia de vacuo | -1

Fonte: Adaptada de Carroll (2001).

2.2.4 Parametros cosmolégicos

Nesta secdo definiremos alguns parametros cosmoldgicos observéveis e estudados na

cosmologia.

2.2.4.1 O pardmetro de Hubble

O parametro de Hubble pode ser obtido a partir de uma relacdo de distancia fisica em
termos de distincia comével, r = a(t)D¢ (veja a subsegdo 2.3.2). Considerando um objeto
astrondmico numa trajetéria D¢ situado em coordenadas coméveis em que 7 = a(f)D¢ em
coordenadas fisicas. A velocidade fisica deste objeto astrondomico serd (BAUMANN, 2022)

. dF da - dDe
em que Vpec € a velocidade peculiar e H7 € o fluxo de Hubble. Por outro lado, podemos definir o
parametro de Hubble por
Hi =2 (2.12)
a

7 Veja Lima (2020, Sec. 2.5).
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Este representa a taxa de expansdo do Universo. O parametro de Hubble hoje é denotado por
H(t =ty) = H(ty) = Hp, onde podemos expressa-lo de forma adimensional (LESGOURGUES,

2013)
Hy

Hy=100hkms 'Mpc™'; h= -
100 km s~ !Mpc™

(2.13)

O valor atual de Hy em diferentes conjuntos de dados gira em torno de (67-73.5) km s~ 'Mpc~!.

2.2.4.2 Densidade critica

A densidade critica pode ser definida como a densidade necessdria para tornar que o
Universo seja espacialmente plano (k = 0) na auséncia de uma constante cosmoldgica (assumindo
A = 0). Partindo da equacao de Friedmann (Equacado 2.7), temos (CARROLL; OSTLIE, 2007,
ELLIS et al., 2011; CARROLL, 2001):

8nG
H()?=="p, (2.14)

com H(t) = d/a. A densidade critica do Universo assume a forma:

3H ()2
Per(t) = 8752 : (2.15)

No momento atual, a densidade critica é dada por

3H; 26,2 kg
=—=1.877 1 h"— 2.1
PcrO 1G 87798 x 10 m37 ( 6)

com as constantes: G = 6.674184 x 10~ "' m3kg='s72 e Ipc = 3.086 x 10'%m. Portanto, conhe-
cendo a densidade de energia do Universo, podemos determinar o tipo de curvatura, que pode

ser hiperbdlica, plana ou fechada.

2.2.4.3 Pardmetro de densidade de energia

O parametro de densidade de energia € definido como a razdo entre a densidade de

energia para uma componente especifica e a densidade critica de energia:

Pi 8nGp;
Q= = . (2.17)
" per(t)  3H(1)?
No tempo atual (¢y), o parametro € dado por:
8nG
Q=20 -T2 (2.18)
Pcr0 3H()

A Equacdo 2.7 pode ser reescrita em termos de cada componente de densidade de energia:

@t  8nG kc?

H(;)zzzzT(pmijmpr)—m. (2.19)
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em que p,, representa a densidade de energia da matéria; p, a densidade de energia da radiacao
e px a densidade de energia do vacuo (energia escura). Dessa forma, a Equacdo 2.19 pode ser
reescrita utilizando os paradmetros de densidade de energia e o redshift z, espressa por (ELLIS et
al., 2011; ROOS, 2015a; CARROLL; OSTLIE, 2007; WEINBERG, 2008c; ISLAM, 2004a):

H?(2) = H3[Qu0 + Qo (1 +2)% + Qo (1 +2)° +Q0(1 +2)4], (2.20)

sendo que Q,,0 representa o parametro de densidade da matéria, 2,9 o parametro de densidade
da radiacdo e Q¢ o parametro de energia do vicuo (energia escura), ambos medidos atualmente.
2 o . . N .
Enquanto que Qo = — aZ’]‘e‘—sz representa o parametro de densidade associado a curvatura espacial
07*0°70

no tempo atual.

Portanto, da Equacdo 2.19 podemos reescrevé-la em termos da curvatura:

a’R3H (t)? 871G
—k= C2 (1 - 3H(t)2pl()t) ’ (221)

2
em que Pror = Pm + Pr + Px- Assim, o Universo serd plano somente se Pyor = % = Per-
Portanto, temos: k > 0, k < 0e k=0 5se Pror > Pers Prot < Per € Pror = Per» T€SPECtivamente. Pela

— Pror _ 8wGpror
" Per 3H(t)2
espacial pode ser relacionada com a matéria e energia

defini¢do na Equacdo 3.4, temos Q.

, que permite explorar como curvatura

Qo > 1, Universo fechado (k = 1);
com Qo = 1, Universo plano (k = 0); (2.22)
Q0 < 1, Universo aberto (k= —1).

kc?

Qo —1= 55—
? a?R%H (1)?

2.2.4.4 Parametro de desaceleracdo e o parametro jerk

Ao expressar o fator de escala a(t) em termos de série de Taylor podemos extrair algumas
informagdes empiricamente (RYDEN, 2017b; WEINBERG, 2008c; HAWLEY; HOLCOMB,
2005; NASTASE, 2019a; GUIMARAES; CUNHA; LIMA, 2009; MYRZAKULOV et al., 2023;

BOLOTIN et al., 2015; VISSER, 2005):
d2

(1 t)+]' a
- V2 ar
0

2 1 d3a
t—t ——
(t=10)"+ 31 dr3

=ty

a(t) =alty) + da T4 (2.23)

7 (t—1to)

1=ty

Dividindo ambos os lados da Equagdo 2.23 por a(fy) e considerando apenas os quatros primeiros
termos obtemos uma boa aproximacao, pois ndo hd evidéncia observacionais de que o fator de
escala do Universo real apresente um comportamento oscilatdrio significativo ao longo do tempo.

Dessa forma, como a(fy) = ap = 1, reescrevemos

(t—10)°. (2.24)

1=ty

1
r—t _Z
(t—to) +eo

1=ty

ld
r—1to)+ =—
( 0)+2a

1=ty
Vimos na Equacdo 2.12 que a constante de Hubble é definida por: Hy = g‘ =" O terceiro termo
da Equacdo 2.24 pode ser expresso por:

= —q(t)H?| (2.25)

t=tgy’
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onde definimos ¢(7) como o pardmetro de desaceleragdo para um tempo qualquer ¢, que reorga-

nizando podemos expressar a seguir:

qit) =—— = —— (2.26)

da a
go=— <_) —_ (—) : (2.27)
(12 =1 aH2 1=ty

De forma semelhante, o pardmetro jerk é definido por:

d

o (2.28)

Jt) =

que em termos do tempo atual (t = ¢) é dado por

jo= (—) . (2.29)
aH3 =1

O parametro de jerk j mede a taxa de variacao do parametro de desaceleracao g ao longo do
tempo. Ele € usado em expansdes cosmoldgicas para descrever o comportamento do fator de
escala a(t) em termos mais elevados (terceira derivada) e podendo capturar informagdes sobre
dinamicas mais sutis da expansao do universo (WU; HONG, 2024; KOUSSOUR et al., 2023).

Dessa maneira, a Equacdo 2.24 pode ser reescrita em termos do parametro jerk, jo ,

parametro de desaceleragdo, g, € da constante de Hubble, Hy,
1 1.
a(t) ~ 1+ Hy (1 —to) — quHg (t—10)*+ ;]ng (t—10)°. (2.30)

Uma discussdo contendo mais termos para a expansdo de Taylor em a(t) pode ser vista em Visser
(2005).

A Equagdo 2.26 permite explorar trés possibilidades distintas:

g>0, se d<0 (expansdo desacelerada) ;
q=0, se d=0 (expansao constante); (2.31)

qg<0, se d>0 (expansdo acelerada),

quando g > 0 a expansdo do Universo acontece de forma desacelerada; quando g < 0 a expansdo

acontece de forma acelerada e quando g = 0 a expansao do Universo ocorre de modo constante.

A Figura 2.1 mostra as trés possibilidades distintas de ¢ em funcado do fator de escala
a(t) (HAWLEY; HOLCOMB, 2005). Enquanto, a Figura 2.2 mostra o parametro jerk j(a) em
func¢ao do fator de escala a para trés diferentes valores do parametro da EoS w, (BLANDFORD
et al., 2004).
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Figura 2.1 — Evolucao temporal do fator de escala a para modelos que possui as trés possibilidades distintas para o
parametro de desaceleragdo q.

q<0 =
2 q
q=>0
g
=
0 | J
0 1 2

Tempo

Fonte: Adaptada de Hawley e Holcomb (2005).

Figura 2.2 — ParAmetro jerk j(a) em fungdo do fator de escala a para trés diferentes valores do pardmetro da EoS

.
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Fonte: Adaptada de Blandford et al. (2004).

2.2.4.5 A idade do Universo

A 1dade do Universo 7y é geralmente calculada usando o instante desde o Big Bang até o
tempo presente (a(fy) = 1), que obtida dada por (PIATTELLA, 2018; ZEE, 2013; WEINBERG,
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2008c)
to 14 1 g
toz/ dt:/ a_ [ 4 (2.32)
0 0 d 0o H(a)a

onde H(a) = % = Hy \/Qmoa_3 + Q00+ Q,0 no modelo ACDM plano, onde ,,,0, Q, €
Q.o sdo as densidade de matéria, densidade de radiacdo e densidade de energia escura atuais,

respectivamente. Enquanto, vimos que na Equagdo 2.30 o fator de escala a(z) é obtido por
1 L,
a(t) ~ 1+ Hy (t —19) — quHg (t—10)* + gjng (t—1)°. (2.33)

Entdo, se o pardmetro jerk jo for assumido como uma constante, o comportamento de H (a) pode
ser obtido integrando as equagdes cosmoldgicas. No caso de um Universo plano e sem oscilacdes

abruptas, H(a) pode ser aproximado em funcao de Hy, qo € jo
1.
H(a) =~ Hy {l—qo(l—a)—f—ijo(l—a)z : (2.34)

Assim, a idade do universo pode ser calculada aproximadamente por

1 /! d
toz—/ ¢ _ (2.35)
Hy Jo a[l—qo(l—a)+§jo(l—a)2}

ou
da

1 1
)~ —/ .
Hy Jo \/.Q.m()a_l + .Qr()a_2 + Q.X()a2

(2.36)

Levando em conta o modelo de ACDM plano e valores tipicos de Hy ~ 67.7km/s/Mpc,
qo ~ —0.55, ¢ jo = 1 (um universo dominado por uma constante cosmoldgica), a idade do
universo € estimada em torno de: o & 13.8 bilhdes de anos (jd que H,, !~ 14.38 bilhdes de anos

e numericamente a integral fornece um valor de aproximadamente de 0.96).

2.3 Maedidas e indicadores de distancias na cosmologia

Na astronomia, para estudar o Universo em altos redshifts sao utilizados indicadores
secunddrios de distancias, que dependem de calibracdes feitas por métodos locais de medidas de
distancias, os indicadores primdrios. Estes operam apenas em baixos redshifts, onde os efeitos
de curvatura podem ser desconsiderados. Nesta se¢do, abordaremos alguns destes métodos de

medir distancias.

2.3.1 Triangulacao e paralaxe estelar

O método de triangulacdo permite medir grandes distancias a nivel local e até pontos ina-
cessiveis, como o outro lado de um rio. Ele é baseado numa distancia de referéncia (denominado
como distancia de base) e na medi¢cdo de angulos entre essa base e a dire¢do de mira, medidos

por instrumentos como o teodolito. A Figura 2.3 ilustra como € possivel calcular a distancia d até
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Figura 2.3 — Medindo distancias a partir do método de triangulacao.

Aq——D ——i-B

(Base)

Fonte: Adaptada de Nussenzveig (2013).

o alvo, situada entre o ponto A até o ponto C e a distancia de base D sendo a distancia dos pontos
A até B. Portanto, ao conhecer a distancia de base D e os dngulos dos vértices correspondentes,
sendo um deles igual a 90°, a distancia d pode ser obtida através da relagao (NUSSENZVEIG,
2013; FILHO; SARAIVA, 2014a):

d = Dtg(6), (2.37)

em que 6 € o outro angulo, com 6 < 90°. Para distancias muito grande, 6 se aproxima de 90°,

tornando as medi¢des mais sensiveis a erros.

O método da paralaxe estelar € baseado no conceito de triangulagdo, sendo a distancia de
base, D, equivalente ao raio da drbita da Terra em torno so Sol para um intervalo de seis meses.

Logo, a paralaxe € determinada por

D
d=—_ 2.38
tg(¢)’ (2:39)

sendo d a distancia até a estrela de interesse; o raio médio da orbita Terra-Sol é D = 1U A ;
enquanto ¢ representa o angulo de separacao subtendido pelo raio orbital da Terra ao redor do
Sol, que é extremamente pequeno. Assim, podemos usar a aproximagio tg(¢) ~ ¢ (em radianos),

que permite reescrever a Equacao 2.38 por
D
¢(rad) = 'k (2.39)

A Figura 2.4 traz uma esquematizacdo da paralaxe estelar. Essa formulacao simplificada é
utilizada em medig¢des astrondmicas, pois facilita o calculo de distincias para estrelas proximas,
onde o angulo de paralaxe ¢ ainda € mensurdvel. Para estrelas mais distantes, torna-se necessario

recorrer a métodos mais avangados e precisos.
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Figura 2.4 — Esquematizacdo da paralaxe estelar. Quando a Terra se move em orbita ao redor do Sol faz com que
uma estrelas proxima se desloca com relagcdo a um fundo contendo outras estrelas mais distantes.

Estrelas de referéncia

N ’

|
N ! ’
!

) Estteld ’

Orbita da Terra

Fonte: Elaborada pelo autor.

2.3.2 Distancia comovel

A distancia fisica entre dois eventos distintos em repouso relativo (observadores comé-
veis), sem considerar a expansiao do espaco-tempo, é denominada de distancia comodvel Dc.
Um exemplo disso seria um observador localizado em A e uma galéxia localizada em B, caso
nao houvesse expansao entre eles. Dessa forma, a posicdo comdével de um objeto astrondmico
localizado em r = r| é dada por (HOGG, 2000; ROOS, 2015c; COLES; LUCCHIN, 2002;
RYDEN, 2017c; HARRISON, 2000; WEINBERG, 1972; WEINBERG, 2008c; CARROLL,;
OSTLIE, 2007)

o cdt 1 dr
DC(I"I) :/ M :/O ﬁ, (240)
t
! \/1—kr?/R;
em que t; =t representa o instante da emissao da radia¢ao na posi¢ao do objeto astrondmico,
e 1y representa o instante de deteccdo pelo observador. A partir da relagdo 1/a(t) =1+z,

da = —dz/(14z)? e d/a = H(t) podemos obter a distincia comével em funcio do redshift z ®:

c [* dz
Dc(z)=— | —, 2.41
sendo H(z) = HyE(z), no modelo padrio atual ACDM E(z) = [Q,0 4+ Quo(1 +2)> + Quo(1 +
2)? + Q,0(142)*]'/2, que representa a soma dos pardmetros de densidades. O termo #0 =Dy

representa a distancia de Hubble.

8 H(t)=H(z) = H(a), pois a depende de ¢, podendo ser reescrito como fungio de z.
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2.3.3 Distancia propria

A distancia fisica entre dois observadores considerando a expansao do espaco-tempo, é
denominada de distancia propria Dp. Nas subse¢do 2.3.2 e se¢do B.1 podemos ver a distancia
entre um observador situado em A e um objeto astrondmico localizado em B (uma galdxia)
que € definido como o comprimento geodésico espacial multiplicado pelo fator de escala
correspondente, utilizando a métrica FLRW, temos (ROOS, 2015¢; COLES; LUCCHIN, 2002;
RYDEN, 2017c; RYDEN, 2017b; HARRISON, 2000; WEINBERG, 1972; WEINBERG, 2008c;
CARROLL; OSTLIE, 2007; HOGG, 2000; LESGOURGUES, 2015; BAUMANN, 2022):

/ V8rdr =a(t / \/T/RZ

sendo Dc¢(ry) a distdncia comdvel. A integral apresentada na Equacdo 2.42 possui uma solugéo

(t)Dc(ry), (2.42)

do tipo (demonstrada no Apéndice B):

r d R k
(r1) :/ T 70_senl (%) , 2.43)
0 /11— er/R% k 0
com
r, se (k=0),
Dc(r1) =< Rgsenh™!(r/Ry), se (k= —1), (2.44)

Rosen~!'(r1/Rg), se(k=1),

1. e., a distancia prépria entre o observador e o objeto astronomico (descrita em coordenadas

comoveis) depende diretamente do fator de escala.

Por outro lado, a distincia propria entre observadores no instante #y € um objeto astrond-

mico que emite luz no instante ¢, pode ser expressa por:

Dp(to) = alto)De(ry) = [ N :(—d;) — De(r). (2.45)

Com base na discussdo realizada na se¢do B.1, a Equacdo 2.45 pode ser reescrita por (BOLOTIN
et al., 2015; VISSER, 2005; WEINBERG, 2008c¢):

o cdt cH cH2
Dp(t()):/t —Zc(lo—l)——o(lo—l‘)z—F 3 <1—|—qo)(to—t)3

a(t) 2 2
Hp . s
~Sa (6+6g0 + jo) (to—1)". (2.46)

A partir da Equacdo B.23 pode ser expressa em termos dos parametros de desaceleracio e jerk,
além do redshift:

c

G g0\ 2, 1 > 5] o DY 3
Dp<t0)_H0|: <1+2> +6(6(1+qo)+3q0 ]0)2} 2H0Z +3HO<1+ )Z,
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simplificando e considerandos apenas o primeiro termo para terceira ordem de z, reescrevemos

por:

1+ 2
Dp(to):%{l—[ zqo}z+[1+qo+%—%} zz}. (2.48)

Quando desprezamos os termos de ordens superiores para dindmicas mais sutis em z a Equa-

¢do 2.48 pode ser reduzida para

Dyp(10) ~ ;72{1 - {12%1 z}, (2.49)

para z < 1.

2.3.4 Distancia de luminosidade

A medida do fluxo luminoso para um objeto astrondmico estd associado a sua luminosi-
dade bolométrica (CATTOEN; VISSER, 2007; BOLOTIN et al., 2015; SCHUTZ, 2009a)

L

=— 2.50
4xD?’ (2.50)

sendo F o fluxo medido, D € a distincia do observador até a fonte e L € a luminosidade
bolométrica, que é a medida da quantidade total de energia emitida por unidade de tempo para

todas as faixas de frequéncias, expressa por
L =4nD? / F,dv, (2.51)
0

com F, sendo a densidade de fluxo especifico, isto &, a energia emitida por unidade de tempo,

area e frequéncia.

A distancia de luminosidade, D1, tem sua definicdo dada a partir da Equacao 2.50.

L 1/2

em que D, € a distancia de luminosidade (é a mesma distancia do observador até a fonte,

Portanto:

vista antes). Para um Universo descrito pela métrica FLRW, uma descricdo mais completa
leva em conta a expansao do Universo e sua geometria. Dessa forma, para um observador
que esteja na origem ¢ = ty, ele vé uma luz que foi emitida por uma fonte no tempo t = #;.
Os fétons emitidos no instante #; chegam em ¢ distribuidos sobre uma esfera de raio préprio
dado por Dp(ty) = apDc = D¢ (veja a Equacdo 2.45) e localizados em uma superficie de drea
prépria A,(fo) (RYDEN, 2017b; BAUMANN, 2022; WEINBERG, 2008c). Para um Universo de

geometria plana, a distribui¢ao da drea propria é expressa por:
A, (to) = 4nD} (19) = 4717, (2.53)
Mas, de modo geral é expressada por

Ap (tg) = 4DE(ry), (2.54)
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com curvatura positiva parak =1 (4, (o) < 47rr%) e curvatura é negativa para k = —1 (4, (to) >
47r?).

Por outro lado, pela secdo B.1 obtemos
ap
Ao :llz = (1+2)A, (2.55)

comag=1ea=a(t =t1). A energia do féton emitido em #; possui energia £} = % Portanto,

a energia medida pelo observador no instante #y serd

Eq

= 2.56
14z ( )

0

A quantidade de energia medida entre dois f6tons emitidos em #; e detectados em 7 sofre
alteracdo com a expansdo do Universo, assim como o intervalo de tempos entre os dois momentos.
A distancia prépria no instante da emissdo, 67, é obtida por ¢(8¢1). Por outro lado, a distincia
prépria na detecgdo dos fétons em 7y é ¢dt1(1 4 z), enquanto o intervalo de tempo detectado
¢ 8ty = 8t (1 + z). Dessa forma, podemos relacionar o fluxo F observado e a luminosidade L

(poténcia) pela seguinte expressao

L

F = , 2.57
4wD2(r1)(142)? 7
em que g—;} = L. Portanto, a distancia de luminosidade € relacionada com o redshift z por:
DL:Dc(r1)(1 —|—Z). (2.58)

Para uma geometria geometria espacial plana (k = 0), D¢(r1) = r; e é possivel relacionar a

distancia de luminosidade e a distancia prépria por
Dy =ri(1+z) =Dp(to)(1+2), (2.59)

para z pequeno Dy ~ D, (t). Considerando a Equacdo 2.48 com aproximagao até terceira ordem
de z, expressamos (VISSER, 2005; RYDEN, 2017a; WEINBERG, 2008c¢)

CcZ 1 1 2 . kC2 2
D ~—l+=|1- ——|1—¢go—3 ——=— . 2.60
1(2) Ho{ +5[1=qo]z 6{ q0 qo+Jo+Hga(2)R(2)]z (2.60)
No célculo de distancias de luminosidade ou de didmetro angular é requerido o conheci-

mento da coordenada radial r(z) da fonte observada hoje. Esta estd situada em um redshift z e
obtida pela expressao (WEINBERG, 2008c; SCOLNIC et al., 2018)

r(z) =S { /t (:0) :(—i;} : (2.61)
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em que
seny k=+I1
Shl=4¢ vy k=0 . (2.62)
senhy k= —1

Analogamente a subsecdo 2.3.2, r(z) pode ser escrito e avaliado por

2 cdz
rz) =5 / e | 2.63
@=s|[ ] 263
Vimos anteriormente que
k 2 d
/ aresen [ Vo) _ € / Sy (2.64)
—kr?/R2 \/_ Ro Hy Jo E(z)
portanto, aplicando a funcio seno em ambos os lados podemos isolar r:
R ke (2 d
r(z) = =0 sin Ve / Bl . (2.65)
vk RoHp Jo E(z)
Como Qg = —2"+22, se expressarmos agHpy em termos de €2z obtemos:
ayRoHy
c 12 (¢ dz
aopr(z) = —— senh {Q / —} , (2.66)
HoQl/? K Jo E(2)

sendo E(z) = H(z)/Hy. Nessa expressdo todos os termos de curvaturas estdo incluidos. No
limite Q;y — O recupera-se a geometria plana. Por outro lado, quando Q¢ < 0 podemos usar
senh(ix) = isen(x), pois o argumento para o seno hiperbélico torna-se imagindrio. Dessa forma,

a distancia de luminosidade pode ser obtida por

(1+2z)c 12 (% dz
Dy(z) =apr(z)(1+2) = H()Ql/z senh {Qk(/) /0 m] , (2.67)

para o modelo ACDM com curvatura, temos
2) = /€0 + Qumo(1+2)3 + Qro(1 4+ 2)* + (1 — Qo — Qxo — Qo) (1 +2)2. Quando k =0, te-
mos Qo = 0, logo a distancia de luminosidade € reescrita por:

Du(z) = apr(2)(1 +2) = (IEOZ)C /O ‘ Edé), (2.68)

onde E(z) = \/Qx0 + Quo(1 +2)3 + Qo(1 +2)* representa o modelo ACDM plano.

2.3.5 Distancia de diametro angular

A Distancia de Diametro Angular (DDA) tem sua defini¢cdo dada pela razao entre o
comprimento fisico intrinseco S do objeto e o tamanho angular 6 observado (RYDEN, 2017b;
VICENTE, 2020; MAKLER, 2019; CARROLL; OSTLIE, 2007; WEINBERG, 2008c)

S

DA 57

(2.69)
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Figura 2.5 — A figura mostra uma representacdo esquematica da distancia de didmetro angular.

Observador

) s

Fonte

Dy

Fonte: Adaptada de Makler (2019).

em que Dy é a DDA. Ela estd associada a propriedades observacionais. A Figura 2.5 apresenta
uma esquematizacdo da DDA. Supondo que a fonte esteja localizada na coordenada r, enquanto
emite luz no instante #; e observada sob um angulo 6 (com 6 < 1 rad) estendido pela distancia

S, que corresponde a(t;)r6. Portanto,
Dy =a(t)r. (2.70)

Ao comparar a Equacdo 2.70 com a Equagdo 2.59 e utilizando a Equagdo B.17, observamos que
arazdo entre a DDA e a distancia de luminosidade depende do redshift, conforme podemos ver a

seguir:
DA . Dy

(14272 on — 2Ly
Dy ( ) Da(1+72)?

Esta relagdo € conhecida como a dualidade de distancias cosmicas.

(2.71)

A partir da Equacao 2.67 a DDA pode ser reescrita também em termos da coordenada
radial r

Da(z) = ———S senh {Q%z /0 ) ﬂ} _ (2.72)

C HQ(142) E(2)

Quando z ~ pequeno (i. . z < 1), é esperado que Dy ~ D4 ~ D (ty). A partir da Equac@o 2.60
e da Equacdo 2.71 (D4 (z) = Dr.(z) (142) %), usando expansdo em série Taylor de (1+z)~2 até
terceira ordem de z ° podemos expressar a DDA, com aproximacio até terceira ordem de z, por
(VISSER, 2005; RYDEN, 2017a; BOLOTIN et al., 2015)

_c 3+q0 1 2. ke? 2

onde —Q40.

kc? _
HgagRy
2.3.6 Modulo de distancia

O brilho das estrelas foi historicamente definido em termos de magnitudes por Hiparcos

(160-125 a.C.), que classificou as estrelas visiveis a olho ni em seis categorias de brilho aparente:

% Expansio em série de Taylor de (14-27) 72 =1 —2z+3z> — 473 +....
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as mais brilhantes foram atribuidas a magnitude 1, enquanto as mais fracas, ainda visiveis sem
instrumentos, a magnitude 6. Em 1856, o astronomo Norman Robert Pogson (1829-1891)
observou que o sistema, fundamentando na percep¢ao de brilho pelo olho humano, possui
natureza logaritmica'? e fluxo era de 100 vezes mais brilhante, para uma estrela de magnitude 1
em relagdo a outra estrela de magnitude 6, ou seja, cerca de 2.512 mais ou menos brilhante de
uma magnitude até a outra na escala (MACIEL, 1999; FILHO; SARAIVA, 2014b; FUIIWARA,
2005). Portanto, 2.5 125 ~ 100, sabendo que o fluxo medido na terra de algum astro € o brilho
aparente do astro, podemos definir a magnitude aparente, m, por uma relagdao que depende do
fluxo observado (NASTASE, 2019b; UMEH, 2022)

m = —2.5log;, F + constante, 2.74)

em que F € o fluxo. Assim a diferenca de magnitudes € dada por:

my —my = (—2.5log,, F1 + constante) — (—2.5log;, F» + constante) (2.75)
F

mi —my = —2.5log — (2.76)
£

ou em termos da razio dos fluxos!!:

F
1 04m —m2)7 2.77)
F

em que 10%% ~2.512 que corresponde a diferenca de uma certa magnitude em razio de seus

fluxos.

A magnitude absoluta, M, ¢ definida como a magnitude tedrica de um objeto astrondmico
situado a 10 parsecs (3.09 x 10'6 m) de nés, dada pela relagdo (NASTASE, 2019b; ROOS, 2015c;
RYDEN, 2017b; UMEH, 2022):

M = —2.51og,([F (10pc)] + constante. (2.78)

O mdodulo de distancia tem sua defini¢do dada pela diferenca entre a magnitude aparente e

magnitude absoluta. Neste contexto, temos
u=m—M =5log,,(Dr)—5 (2.79)

Esta é conhecida como a equacao do modulo de distdncia, em unidades de pc. Por outro lado, na

literatura € comumente apresentada em unidade de Mpc, que € expressa por:

D
1=m—M =5log [M—;C} +25. (2.80)

10" A férmula do logaritmo é dada na forma log, ¢ = a, onde b = c.
1" Pela propriedade logaritmica temos que o logaritmo de b na base a é o expoente que se deve dar 2 base a para a
oténcia obtida ficar igual a b, para 0 < a # 1, b > 0, visto na seguinte equacio: a'°%? = p.
p g p g quag
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2.3.7 Taxa de expansdo cosmica H(z)

A taxa de expansdo césmica, H(z), é dada pelo o pardmetro de Hubble em fungio do
redshift z, que descreve a taxa de expansao do universo em diferentes épocas cosmoldgicas. Vimos
na subsecdo 2.2.4.1 que o pardmetro de Hubble é definido por: H(z) = d/a, onde a = da/dt
¢ a derivada temporal de a(t). Por outro lado, obtivemos a rela¢do do fator de escala a com o

redshift z na Equagdo B.17 (1 +z = 1/a). Logo, derivando esta com relagdo a ¢, podemos obter

H(z)=— = (2.81)

Estes estudos foram apresentados por Jimenez e Loeb (2002), que consistem em medidas entre
duas galdxias vermelhas antigas de diferentes idades'?, Atr, formadas na mesma época, com
metalicidade semelhante e baixa formacao estelar, e separadas por um intervalo de redshift, Az,
mostra que a taxa obtida por dz/dt (inferida da razao Az/Ar) pode ser relacionada ao pardmetro
de Hubble, H(z).

As medidas de distancias obtidas por meio de dados de H(z) tém sido utilizadas ampla-
mente para investigar a taxa de expansao do Universo e para explorar as propriedades da energia
escura (MORESCO et al., 2022).

2.4 A radiacdo césmica de fundo (CMB)

2.4.1 Contextualizacao

A radiacao césmica de fundo de micro-ondas revela detalhes sobre a composi¢do e a
estrutura do Universo primitivo (WANDS; PIATTELLA; CASARINI, 2016). Ela foi descoberta
de forma acidental em 1965 por A. Penzias e Robert W. Wilson (PENZIAS; WILSON, 1965).
Em 1948, George A. Gamov ja tinha proposto a existéncia de uma radiacdo de fundo (ALPHER;
HERMAN; GAMOW, 1948). Esta radiacio era bem ajustada ao espectro de um corpo negro com
temperatura de aproximadamente 2.7K, emitida cerca de 380 mil anos apds o Big Bang (i. e.,
ap6s o tempo de Planck t ~ 10~%3s, instante em que a fisica atual pode ser aplicada) (RYDEN,
2017a; WANDS; PIATTELLA; CASARINI, 2016). Nesta época o Universo inicial era composto
por um plasma quente e denso de fétons, elétrons e barions. Os fétons interagiam com o plasma
por intermédio do espalhamento Thomson, onde as colisdes eldsticas entre fétons e elétrons
livres mantinham os fétons acoplados ao plasma, sem alterar sua energia de forma significativa,
J4 que os fétons possuiam uma energia muito menor que a massa de repouso dos elétrons. A
medida que o Universo se expandiu resfriou-se a ponto de alcangar uma temperatura em torno de
3000K permitindo o processo de desacoplamento entre fétons e a matéria (WEINBERG, 2008a;
BERNARDIS et al., 2000).

12 Calculadas geralmente por métodos espectrais de populacdes estelares antigas.
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Na década de 1990, os primeiros dados detalhados sobre a CMB foram obtidos pelo
satélite espacial COBE (SMOQT et al., 1990). Em 1992, o COBE detectou com significancia
estatistica flutuacdes (anisotropias) de temperatura na CMB, com 44 +7uK e 30.5+2.7uK para
escalas de 7 e 10 graus, respectivamente (WANDS; PIATTELLA; CASARINI, 2016; BENNETT
et al., 1994). Diversos experimentos (em terra € com baldes) estudaram as anisotropias da CMB
inspirados pelos resultados do COBE. O objetivo principal desses experimentos foi determinar a
escala angular do primeiro pico acustico, contrapondo ao COBE que tinha resolugdo limitada
para fazer essas medidas. O primeiro pico foi, enfim, detectado pelos experimentos Balloon
Observations Of Millimetric Extragalactic Radiation and Geomagnetics (BOOMERanG) e
Millimeter-wave Anisotropy eXperiment IMaging Array (MAXIMA) (MILLER et al., 1999;
HANANY et al., 2000; WINANT et al., 2001; BERNARDIS et al., 2000). A dindmica das
oscilacdes acusticas antes da recombinagdo esta ligada diretamente ou indiretamente a quase
todos os parametros cosmolégicos, que permite o espectro de anisotropias do fundo césmico
impor restricdes nesses parametros. Particularmente, as densidades de barions (ou Q,h3), que
afeta a intensidade e a amplitude das oscilagdes actsticas, sendo essencial para entender as
caracteristicas das BAO. Estas servem como régua padrao nas medi¢des de distancias cOsmicas
(AUBOURG et al., 2015; STAICOVA, 2022).

A Figura 2.6 mostra a comparagdo da observacdo do espectro de corpo negro observado
com o radidmetro Far Infrared Absolute Spectrophotometer (FIRAS) transportado pelo COBE
(FIXSEN et al., 1996).

O COBE foi sucedido pelo satélite Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP) que
foi lancado pela NASA '3 em 2001, divulgando seus primeiros dados em 2003, incluindo TT
e TE. Este produziu mapas do céu para 5 diferentes frequéncias (nas faixas de 23 a 94 GHz) e
mapeou pela primeira vez a polarizacdo da CMB em largas escalar angulares (HINSHAW et al.,
2003; PAGE et al., 2003; BUCHER, 2015; WANDS; PIATTELLA; CASARINI, 2016). Em 2009,
a agéncia espacial europeia (ESA) ' lanca o satélite espacial Planck (PLANCK Collaboration
et al., 2014) que observou o céu de 2009 a 2013 de forma continua e estdvel, usando uma matriz
com 74 detectores sensiveis nas faixas de frequéncias entre 25 e 1000 GHz, com resolugao
angular entre 33" e 5. A missdo Planck permitiu medir com precisdo as anisotropias da CMB,
impondo limites fundamentais a modelos cosmoldgicos e encerando assim a fase de estudo das
anisotropias de temperatura que foi iniciada pelo COBE (PLANCK Collaboration et al., 2020a;
PLANCK Collaboration et al., 2020c).

O estudo da CMB foi transformado nas ultimas décadas gracas as medi¢des cada vez
melhores por experimentos trasportados por baldes, pelos satélites COBE e WMAP, e por tltimo
o satélite Planck (HU; DODELSON, 2002; BAMBI; DOLGOV, 2016). A Figura 2.7 mostra

um mapa de anisotropias de temperaturas da CMB obtida pelo sételite Planck dos resultados de

13" Do inglés: National Aeronautics and Space Administration (NASA).
14 Do inglés: European Space Agency (ESA).
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Figura 2.6 — Comparacio da intensidade da radiagdo observada com o radidmetro FIRAS transportado pelo COBE
com um espectro de corpo negro com temperatura de 2.728 K. O eixo vertical fornece a intensidade em
quiloJansky por esterradiano e o eixo horizontal fornece o comprimento de onda reciproco em cm™".

O valor de temperatura atualizada é dada por T=2.7260 K (FIXSEN, 2009).
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Fonte: Fixsen et al. (1996).

planck 2018 (PLANCK Collaboration et al., 2020a). Atualmente, o Planck fornece o resultado
mais avangcado que se tem para medidas de anisotropias da CMB, sendo complementado em

escalas menores por experimentos como o Atacama Cosmology Telescope (ACT) e o South Pole
Telescope (SPT) (LOUIS et al., 2025; NAESS et al., 2025; GE et al., 2025).

2.4.2 Anisotropias de temperatura da CMB

Aqui traremos alguns aspectos matemdticos e conceituais importantes para o estudo das

anisotropias de temperaturas da CMB, considerando um Universo plano.

2.4.2.1 Taxa de espalhamento dos fétons e profundidade dptica

No Universo primitivo, os elétrons livres e barions !> estavam acoplados por meio da
interacdo coulombiana, onde estes carregam cargas elétricas opostas. J4, os fotons e elétrons
estavam acoplados pelo espalhamento Thomson, no limite do espalhamento Compton, i. e.,
para elétrons ndo relativisticos, cuja energia dos fétons era menor que a energia de repouso
dos elétrons (BAMBI; DOLGOV, 2016; HU; DODELSON, 2002; LESGOURGUES, 2013;
WANDS; PIATTELLA; CASARINI, 2016; SUGIYAMA, 2014).

15" Quando mencionamos bérions estamos nos referimos as particulas com 3 quarks (prétons, néutrons, etc).
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Figura 2.7 — Mapa da CMB, mostrando anisotropias de temperatura obtido pelo satélite espacial Planck utilizando o
método SMICA .

oo I D

Fonte: PLANCK Collaboration et al. (2020a).

A taxa de espalhamento Thomson (com relagdo ao tempo conforme e em unidade de
c = 1) é dada por
I'=o0oran.x., (2.82)

em que or € a se¢do de choque do espalhamento Thomson, a o fator de escala, n, a densidade
total do niimero de elétrons (que escala com a ) e x, a fracio de elétrons ionizados. O produto
de an, escala com a2 e a fragdo de elétrons ionizados é x, ~ 1 em alta energia. Dessa forma,
na (re)combinacio ' que ocorre entre elétrons e niicleos (em torno de z ~ 1100), ocorrendo

no inicio da era de domina¢do da matéria, n, se mantém decaindo com a3

, enquanto x, decai
de forma abrupta para valores pequenos. Tudo isso faz o espalhamento de Thomson se tornar
ineficiente e os fétons passam a ndo interagir mais com os elétrons (momento conhecido como
desacoplamento), tornando o Universo transparente (também em torno de z ~ 1100). Por outro
lado, elétrons e barions continuam fortemente acoplados pela interacdo coulombiana. Agora o
sistema complexo entre elétrons-barions-fétons, que era fortemente acoplado se separa em duas

componentes: elétrons-bdrions e fotons.

O Universo antes da recombinagdo era opaco, tornando-se transparente apds a recombi-

nacdo. Antes da recombinag¢do I' > a’/a. A queda abrupta de x, durante a recombinag@o torna o

16 E 0 momento em que o componente baridnico do Universo deixa de ser ionizado para ser neutro, i. é., os elétrons
livres se combinam com prétons pra formar d&tomos neutros. O termo recombinag@o é unanime em quase toda
literatura, mas segundo alguns cosmélogos deveria ser chamado de “época da combina¢do”, ja que € a primeira
vez que elétrons e prétons se combinam para formar dtomos estdveis.
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universo transparente, com I' < @’ /a. Devido a dilui¢do que ocorre em n, o Universo continua
transparente durante a reionizagdo (que ocorre em torno de z ~ 10 por conta da formacao estelar).
A maioria do fétons emitidos na recombinacdo ndo interagem mais € nos permite observar as

anisotropia da ultima superficie de espalhamento. A profundidade 6ptica é dada por

o
t(n) = : dnl'(n). (2.83)

Esta representa a opacidade do Universo em um dado momento, sendo 17 o tempo conforme
(quando vista hoje denotamos por 1) = 1)g). No Universo primitivo, quando 1 — 0, a profundidade
Optica era extremamente alta devido a densidade elevada de elétrons livres, tornando o Universo
opaco. Apds a reionizacdo, a opacidade diminuiu gradativamente a medida que o Universo se

expandiu e esfriou, atingindo zero nos dias atuais por defini¢ao.

2.4.2.2 Equacdo de Boltzmann

No momento em que os fétons desacoplam dos elétrons (e, indiretamente, dos barions
acoplados a eles), em instantes proximos ao tempo da recombinagdo, ndo podem mais ser descri-
tos por equacoes de fluidos, € necessario resolver a equagao de Boltzmann (LESGOURGUES,

2013; DODELSON, 2003a)

Z’—g =Clf, fe] (2.84)
para primeira ordem perturbativa. O lado direito da Equacgao 2.84 representa o termo de aco-
plamento f6ton-elétron por conta do espalhamento Thomson. Tendo em vista que, os elétrons e
barions sdo fortemente acoplados € indiferente pensar como um termo de acoplamento féton-
elétron ou féton-barion. A resolugdo desta equacao é complexa pois a distribuicdo do espaco
de fase dos fétons f(n, X, p) envolve muitos argumentos. Enquanto os f6tons estiverem em
equilibrio térmico com os elétrons (consequentemente também com os barions), sua distribui¢cdo
no espaco de fase é completamente descrita pela temperatura local de equilibrio 7(1, X), que

permite reduzir a dimensionalidade do problema e segue a distribui¢do de Bose-Einstein:

em que f(7n, X, p) é a fung@o de distribuicdo de fétons no espago de fase, com dependéncia
do tempo (1), da posicdo (¥) e do momento (7). Enquanto 7 (1, X) é a temperatura local do
equilibrio térmico e p é o médulo do momento do féton. Considerando uma parte de fundo e um

nivel perturbativo de primeira ordem, temos: f = f+ & f, com

— 1
fn,p)=—— (2.86)
m—1

QN
~

(2.87)
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em que f(n, p) é a fungio de distribuigdo média de fétons em funcéo do tempo 7 e do médulo do
momento p; T(7) é a temperatura média em equilibrio térmico. Enquanto & f(1n,%, p) representa
uma pequena perturbacao na funcao de distribui¢do devido a flutuacdes espaciais e temporais
da temperatura; % ¢ a derivada da funcao de distribui¢io média em relacdo ao logaritmo
do momento e 87 (n,X) € a flutuag@o local da temperatura em relagdo a temperatura média
T(n). Num regime que esteja fortemente acoplado (tightly-coupling), i.e., quando a taxa de
espalhamento Thomson (I') é muito maior que a taxa de expansdo do Universo (a'/a), podemos
diminuir 1 dimensdo substituindo a varidvel f(n, X, p) por ®(n, X) = [6T (n,X)/T (n)], levando

a equacgdo Boltzmann a uma equacdo de movimento para O(1n, X).

Ap6s o desacoplamento dos fotons, a forma da distribuicdo de Bose-Einstein permanece
inalterada. Por outro lado, eles viajam em diferentes direcoes e geodésicas, experimentando
diferentes redshifting '’. Como consequéncia, a funcio de distribui¢io dos fétons adquire um
argumento adicional: a direcdo de propagacao dos fétons, representada pelo vetor unitério 7,

definido como 7 = p/p. Assim,

1
f%p)=—F— (2.88)

eTmii) — 1

Agora, a equacdo de Boltzmann pode ser utilizada para obter uma equacdo de movimento
para ©(n), X, A) e derivada no espaco de Fourier para a fungio ©(n, k, 7). Esta ndo depende
explicitamente de k, nem de A por causa da isotropia estatistica do Universo na métrica FLRW.
A ocorréncia disso € porque nao hd uma dire¢do preferencial e a equacdo depende apenas da
direcdo de propagacdo em relacao ao nimero de onda, i. e., do produto escalar (75 -71). Dessa
forma, podemos escrever uma equag¢ao do movimento em termos de k e também do angulo 6 em
que k-A=kcosH. As condi¢des iniciais para ® tem dependéncia do vetor de onda k, Jé que cada
modo recebe condi¢des iniciais aleatdrias, com dependéncia apenas de 6 e ndo depende de 7.
Portanto, a dependéncia de 71 pode ser eliminada do problema e podemos resolver a equagdo de
movimento para (1, %, 0). Por fim, usando uma transformacio de polindmios de Legendre
podemos expandir a anisotropia de temperatura em relagcdo a 0:

O(n,k,0) = ;(—i)f(zu 1)©(1,k)Py(cos 6), (2.89)
em que O, representam os multipolos da anisotropia de temperatura da CMB e P, sao os
polindmios de Legendre. O monopolo @ estd ligado a flutuagdo da densidade de fétons &y, o
dipolo ®; a sua divergéncia de velocidade 6, € o quadrupolo ®, ao estresse anisotropico oy.
A equacdo de Boltzmann forma uma hierarquia infinita de equagdes de movimento para esses

multipolos acoplados ©y.

No espaco real, no calibre newtoniano a equacdo de movimento ©®, antes das expansdes

em Fourier e Legendre, é expressa notavelmente por

O+7-VO—¢' +A-Vy=-T(0@—0y—h-7.), (2.90)

17" Refere-se ao alongamento do comprimento de onda dos fétons devido sua viajem pelo Universo em expansio.
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em que I representa a taxa de espalhamento Thomson no tempo conforme, enquanto ®g € o
monopolo de anisotropia de temperatura (a média de ®(n,X,7) para todas as dire¢des #), € V,
€ a velocidade dos elétrons, que € igual também a dos barions em consequéncia da interacao
Coulomb. Por defini¢do, a varidvel 6, corresponde a divergéncia de ¥, = V.. Enquanto que ¢’ e
y sdo relacionados aos graus de liberdade na métrica FLRW perturbada (veja a subsecdo 3.1.4

para mais detalhes).

2.4.2.3 Mapa de anisotropias de temperatura da CMB

O mapa de anisotropias de temperatura que observamos hoje (1 = 1), ao olharmos
numa dire¢do 71 é representado por (LESGOURGUES, 2013)

— () = ©(n,Xo, —A), (2.91)

em que o sinal negativo (—) indica que os fétons viajam em direcdo —7 e Xy € a posi¢do do
observador, que é conveniente escolher a nossa localizacdo no Universo sendo a origem (X = Xj).
Nosso interesse € vincular essa quantidade as pertubagdes da ultima superficie de espalhamento
que € observada na mesma dire¢do 7. Para isso, basta integrar a equagdo de Boltzmann ao longo

da linha de visdo correspondente.

Para obter uma descricio do mapa de anisotropias de temperatura da CMB, ¢ qtil
considerar a derivada total de uma func@o arbitraria .7 (1, %, /) ao longo da trajetéria dos fétons
na direcdo 71, que € expressa por

d
dn

a’x,- aﬂ dn,' aﬂ

ar 28 — gl Tt et
J(nﬂcjn)_(/ +dT] 8xl~ +dT[ an['

(2.92)

Considerando que .# seja um termo de primeira ordem perturbativa, os dois primeiros termos do
lado direito da Equacgdo 2.92 sdo também de primeira ordem de pertubacdo. Enquanto que, o
terceiro termo € de segunda ordem perturbativa, uma vez que o termo Z—’f; tem ordem um. No
entanto, para um Universo sem pertubagdo (homogéneo e isotropico) os fétons viajam em linha
reta, isto é, com ill—’:"' =0, que faria o lado direito da Equacao 2.92 ser reduzido a uma ordem linear.
Portanto, para o termo j—’g € necessdrio apenas a contribuicao de ordem zero, que assumindo um
Universo homogéneo pode ser obtido por

Z—XT; =1, (2.93)
em que os fétons estdo viajando na direcdo 7, na velocidade da luz (dx? = dn?). Deste modo, a

derivada total de .# na primeira ordem perturbativa pode ser expressa por

d

%ﬁ(n,f,ﬁ) = F' +A-VE. (2.94)

Aqui, é conveniente substituir a fungdo genérica por .% por

F(n,%0) =e " M(O(n,%,4)+ w(n,7). (2.95)
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Logo, a derivada total € reescrita por

d —
n @y =€ (0/+ v +i-V(O+y)) -t (0+y). (2.96)
Por outro lado, usando a equacdo de Boltzmann linearizada (Equacao 2.90) e sabendo que
7/ = —T obtemos
d  _
ar [e " (@+y)] = T (@ +y+i-ih)+e " (¢ +y). (2.97)
Por fim, utilizando a fung@o de visibilidade, definida por g(1) = —e™ "7/, podemos reescrever a
Equacdo 2.97 por
d  _
an [T O+ y)] =g(@+y+a-Why)+e " (¢'+y). (2.98)
Fazendo a integracao disso, resulta
Mo P —T (4 /
@+ W)= [ dn [2(@0+w+i-T)+e (¢'+v)], 299)
Mini

onde a integracdo acontece ao longo da linha de visdo, isto €, na dire¢cdo —7 vista pelo observador
(oposta a dire¢do de propagacao dos fétons 71), iniciando num tempo anterior ao da recombinagao
(quando e~ T(Mni) = 0) até o tempo presente, quando os fétons atingem o observador (por defini¢do:

e ™M) =1). A notacdo (|,,) significa que foi avaliado na localizagao do observador.

Uma forma de simplificar a Equagdo 2.99 € usar a aproximacdo de desacoplamento
instantaneo, assumindo que todos os fétons se desacoplam exatamente no tempo Ngec. Nesse
caso, podemos substituir a func¢do de visibilidade g(n) pela fungio de Dirac dp(1 — Ngec) € €™ °
pela fungdo de Heaviside H(1 — Ngec ). A normalizagdo de g(1) = 0p(N — Ngec) € necessdria,
pois a defini¢cdo de g exige que [g(n)dn = 1. Assim, neste limite a Equagdo 2.99 assume a
forma:

(@ +Y) |obs = (@0 + Y +71-Vp) |gec + " (¢ +v), (2.100)

Ndec

onde a notagdo (|4, ) significa que foi avaliado na dltima superficie de espalhamento. A inter-
pretagdo para cada termo é: @ |, € a anisotropia de temperatura medida pelo observador na
direcdo de —7, enquanto que @y | 4. € a anisotropia de temperatura no ponto da tltima superficie
de espalhamento vista na mesma direcdo. Se apenas esses dois termos estivessem presentes, a
anisotropia de temperatura observada seria igual a anisotropia intrinseca no ponto do dltimo
espalhamento dos fétons. O termo 7i - V, |4, representa a corre¢do para essa temperatura devido
ao efeito Doppler, causada pela velocidade do fluido barion-féton, que esta fortemente acoplado
até Mgec, projetada ao longo da linha de visdo. Espera-se também uma corre¢do para efeitos
gravitacionais. O desvio para o vermelho e para o azul (redshifting e blueshifting) dos f6tons
que viajam ao longo das flutuacdes do potencial gravitacional pode influenciar diretamente a
anisotropia de temperatura observada. No entanto, o potencial gravitacional varia com o tempo,

fazendo com que o desvio gravitacional dos fétons (para redshifting ou blueshifting) num poco
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potencial ndo seja compensado se o poco se aprofunda enquanto os fétons o atravessam. Isso
explica o termo adicional [ dn y. Efeitos de dilatacdo ao longo da linha de visdo também geram
uma contribui¢o, expressado por [ dn ¢. Por fim, podemos ignorar o segundo termo a esquerda,
porque ele representa apenas uma pequena corre¢do isotropica para as anisotropias observadas.
Estas, do ponto de vista observacional é impossivel medi-las apenas com o mapa da CMB. Pois
equivale a uma redefini¢do de temperatura média T, mas apenas uma quantidade da ordem de
10-°T.

A equacdo Equacgdo 2.100 pode ser reescrita, separando cada uma das contribui¢des que

foram mencionadas anteriormente e descartando a corre¢do nio observavel:

o
O |gps = (O0 + ¥)gec +17- Vb|dec+/ dn (o' +v'). (2.101)
SW DOppler Ndec Ig\,N ,

O primeiro termo no lado direito da equacdo é chamado de termo Sachs-Wolfe (SW), que contém
o termo de temperatura intrinseca ®g, além do termo do efeito Doppler gravitacional ¥ em
um ponto da ultima superficie de espalhamento. O segundo termo representa o efeito Doppler
convencional. Por fim, o dltimo termo é chamado de termo Sachs-Wolfe Integrado (ISW), que
contém todos os efeitos gravitacionais ndo conservativos que surgem em um universo com

flutuacdes métricas dinamicas.

2.4.2.4 Espectro das anisotropias de temperatura da CMB

O mapa de anisotropias de temperatura pode ser expandido em harmdnicos esféricos
e representado por (LESGOURGUES, 2013; WANDS; PIATTELLA; CASARINI, 2016; OF-
FRINGA et al., 2021; DURRER, 2008; DODELSON; SCHMIDT, 2021b)

— () = O(1,%0, —1) = Y_ amYem(A). (2.102)
Im

Da expansdo em polindmios de Legendre introduzida para ® (Equacdo 2.89) e utilizando relagdes
matematicas entre polindmios de Legendre e harmdnicos esféricos, ay,, pode ser expresso como

uma func¢do de ®y:
o [Pk - -
agn = (=1)" [ 53 Y (k)O¢(10, k), (2.103)
em que k = %/k. Usando a relacdo de ortogonalidade dos harmonicos esféricos, é possivel
determinar a funcdo de correlagdo de dois pontos (2-pontos) dos ay,, como uma func¢do do

espectro de poténcia de ®, ou ainda, do espectro de poténcia da curvatura primordial:

1 dk

T 7®%<no,k>%<k> : (2.104)

K sK
<a€maz’m’> = 5[4’ 5mm’ |:

55, e 6fn{m, representa o delta de Kronecker. O termo (aynaj,,) desaparece quando £ # ' ou

m # m’, que deve ao fato da isotropia e homogeneidade do Universo. Por outro lado, temos que
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o espectro de poténcia de anisotropias de temperatura no espaco harmodnico (ou simplesmente
espectro da anisotropia da CMB), Cy, € definido por

1 dk
“onr) ke

em que Fg(k) é espectro de poténcia da curvatura primordial. Para um Universo com pertubacdes
1

G ®7 (110,k) P (k) , (2.105)

lineares e gaussianas '8, os C; contém todas as informagdes cosmoldgicas relevantes presentes

no mapa de temperatura da CMB.

As anisotropias sdo observadas no Universo em apenas uma realizagdo e os mapas da
CMB medem um valor definido para cada ay,,. Dessa forma, nio é esperado que os |agm|2
sejam iguais a Cy, existird alguma dispersao em torno de ay,,. No entanto, a dispersao pode ser
reduzida notando que para / fixo, a distribuicdo estatistica de |a,,|? independe de m, devido a
isotropia e conforme € descrito na Equacio 2.105. Portanto, um experimento ideal da CMB que
observa o céu completo, em que cada multipolo ¢ corresponde a uma escala angular especifica de
anisotropias da CMB, o melhor estimador dos Cy subjacentes € a média de todos os coeficientes
observados |ay,,|? para um / fixo,

1

= (P =5 Ll (2.106)
—<m<t

Em um Universo tipico (homogéneo e isotrépico em largas escalas), calculando a média dos
]agm\z para todos os m associados a um / fixo, esta deve se aproximar do valor verdadeiro do Cy
subjacente, matematicamente,

1

Co=llaml’) =577 L laml. (2.107)
—I<m<l

Ao determinar médias conforme a Equacgdo 2.104, é possivel obter que para os ay,, gaussianos,
2
=_—- 7,
204171

em que a média de |ay,,|? para um dado £ est4 relacionada diretamente a Cy, enquanto a dispersio

Ch=C e  ((C—Ci™)?) (2.108)

estatistica das flutuagdes é reduzida quando consideramos todos os modos m associados a ¢.

Podemos combinar a Equagdo 2.108 e expressa-la por

~ 2
Cp—CyPs 2

14

que € conhecida como varidncia cosmica. Esta € grande para medig¢oes de ¢ pequenos tornando-se

os Cy imprecisos em baixo /.

De acordo com a Equacao 2.105, a forma do espectro da CMB C; tem dependéncia
com o quadrado da fungdo de transferéncia ®,(1p,k) em um espectro primordial. No espaco de
Fourier, pode ser elaborada uma abordagem semelhante ao da Equagao 2.99, resultando em:

Mo
O(n0.k) = dn Sr(n,k) je(k(no—m)) , (2.110)

Nini
18 Na teoria de pertubagio linear ®; e ay, sio varidveis aleatérias gaussianas.
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sendo
Sr(n.k) = g(@o+y)+(sk26) +e (o' + ) . 2.111)
§{V Do;);)ler I§6V

®¢(no, k) representa a convolugdo de fungdes esféricas de Bessel jy(x) com uma fungdo S7(n,k),
em que a Equacdo 2.111 é denominada de fungdo de fonte de temperatura. Esta contém os
trés termos usuais jd mencionados antes: Sachs-Wolfe, Doppler e Sachs-Wolfe Integrado. Agora

considerando a aproximagdo de desacoplamento instantineo, reescrevemos ®;(1,k) por

®€(n07k) = [®0(ndec;k) + W(ndecakﬂ jf(k(n() - ndec)) + kil eb(ndemk) JZ(k(nO - ndec>)+
/nno dn [¢'(n,k)+ ' (n,k)] je(k(no—m)). (2.112)

dec

O resultado desta aproximagdo pode ser inserido na Equagao 2.105 afim de obter o espectro final
dos Cy.

A contribui¢@o no efeito Sachs-Wolfe é dada pelo produto do espectro primordial com a

funcdo de transferéncia ao quadrado:

14

CPV ~ [©0(Mace, k) + Y (Maee K Zr(K) . ke s, (2.113)
(10 — Tdec)
avaliando no momento do desacoplamento e para nimeros de onda na vizinhanga de k = o _lnd 7
ainda podemos reescrever por
2
C?W ~ <|®0 + ll[| >(n7k)g(ndeca é/(n()_ndec)) ’ (21 14)
De forma similar, a contribui¢ao para o efeito Doppler é dada por
l (nak):(ndem é/(nO*rldec)) ' ’
Enquanto que, a contribui¢do para o efeito Sachs-Wolfe integrado é expressa por
ISW o / 712
CoN o~ Jdn(io—m) 0"+ ¥ [ may~n, e/(no-m)) - (2.116)
dec

A Figura 2.8 mostra o espectro de poténcia das anisotropias da CMB contendo diferente
contribuicdes dos efeitos: SW, ISW (ISW recente (e-ISW) e ISW tardio (I-ISW)), Doppler e o
total, para 0 modelo ACDM com parametros cosmoldgicos ajustados de acordo com PLANCK
Collaboration et al. (2020c).

2.4.2.5 A influencia de parametros cosmoldgicos no espectro de poténcia da CMB

O espectro de poténcia primordial contém informacdes sobre o Universo primordial.

Os modelos mais simples preveem pertubacdes primordiais quase adiabdticas e o espectro de
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Figura 2.8 — Espectro de poténcia de anisotropias da CMB, mostrando diferentes contribui¢des. A linha na cor verde
clara representa a contribuicdo do efeito Sachs-Wolfe; A linha na cor azul representa a contribui¢do
tardia do efeito Sachs-Wolfe; A linha na cor vermelha representa a contribuicdo recente do efeito
Sachs-Wolfe; A linha na cor verde representa a contribui¢do do efeito Doppler e a linha na cor preta
contém todas as contribui¢des somadas, que representa o proprio espectro total das anisotropias de
temperatura da CMB.

6000

10! 10 10%
Multipolo ¢

Fonte: Elaborada pelo autor.

poténcia praticamente invariante de escala. Nesses modelos, o espectro de poténcia primordial é
assumido por (PAYKARI et al., 2014; LESGOURGUES, 2013):

k ng—1
Pr(k) = Aq (k_) , (2.117)
em que Ag é a amplitude de pertubacdes, ng € o indice espectral, k € o nimero de onda, e k, é

uma escala arbitraria.

Um modelo ACDM plano minimo pode ser parametrizado por seis pardmetros livres e
podemos escolher (LESGOURGUES, 2013):

{A87n55wb7wmagxarrei0}7 (2118)

em que T, representa a profundidade dptica na recombinagdo, €, é o pardmetro de densidade
de energia escura, my, € a densidade fisica da matéria baridnica e @y, € a densidade fisica de
matéria total no universo (que inclui matéria barionica (@) € matéria escura (@.)). A forma do

espectro da CMB ¢ diretamente relacionada a esses parametros.

A Figura 2.9 mostra a evolucao das densidades de background para um modelo ACDM

plano minimo.

Na Tabela 2.2, resumimos 0s oito principais efeitos fisicos, entre diversos outros, indi-

cando os parametros que os governam. As principais caracteristicas sao listadas nos topicos a
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Figura 2.9 — Evolucdo das densidades de radiacdo, de matéria e da constante cosmoldgica em func¢do do fator de
escala a, para o modelo cosmoldgico ACDM. As escalas de redshift z correspondentes sdo mostradas
no eixo superior. Enquanto, no eixo vertical direito mostra uma escala de temperatura em Kelvin
(K). As linhas verticais indicam eventos chave na histéria do universo: o desacoplamento da radiacdo
(z ~ 1100), a igualdade entre matéria e radiacdo (z ~ 3400), a igualdade entre a matéria e a constante
cosmoldgica e o valor atual do fator de escala (a = ag = 1). O grafico também exibe a temperatura da
CMB como fung¢ao do fator de escala, com o ponto correspondente a temperatura Tcmp = 2.7260K no

presente.
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Fonte: Elaborada pelo autor.
seguir 1%

* (C1) — Escala de pico / Primeiro pico acistico: Os picos actsticos no espaco multipolar
tem correspondéncia aos harmonicos de um tinico comprimento de correlacdo no espaco
real, cuja escala € controlada por fpic,. Este pardmetro € proporcional a razdo entre a
distancia do horizonte sonoro e da distancia de didmetro angular no desacoplamento. O
horizonte sonoro € influenciado por wy, (que afeta o tempo de igualdade entre a matéria
e a radiacdo) e @, (afeta a velocidade do som). A distancia de didmetro angular esta
relacionada a expansdo e geometria do universo apds o desacoplamento, que envolve €,

Hjy ou wy,.

* (C2) - Razao entre as amplitudes de picos impares e pares: Ao estudar a contribui¢ao
do efeito Sachs-Wolfe para os Cy € observado que a diferenca na amplitude entre os picos
pares e impares € influenciada pelo deslocamento do ponto de equilibrio das oscilagdes
acusticas, causado por um termo —Ry, em que R € definido por (EISENSTEIN; SEO;

19" 0s C1 — C8 representam os c6digos identificadores da Tabela 2.2.
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Tabela 2.2 — Efeitos principais que controla a forma do espectro de poténcia de temperatura da CMB (C;) para um
modelo ACDM plano minimo.
Identificacdo Efeito Quantidade relevante Parametro
. T ds ‘dec < WO, Wy
C1 Escala de pico Opeak = —— ~ — ’
( ) p peak Epeak da|dec — Qx, O
(C2) Razdo entre a amplitude de pico impar/par  R|gec wy
(C3) Amplitude geral dos picos “L‘% O, Wy
/4
(c4) Envoltério de amortecimento Oj=-—= w = Om, B
Ed da |dec — QX7 Om
(C5) Amplitude global Pr(ky) Ag
(C6) Inclinagdo global d(lioli;’i’e ng
. .. N —o\1/3
((e1))] Inclinagdo adicional do plat6 (I-ISW) Z—g = ( Qx") Q,
(C8) Amplitude para ¢ > 40 Treio Treio

Fonte: Adaptada de Lesgourgues (2013).

WHITE, 2007)

R=2F" (2.119)

sendo dependente do parametro my, que € relacionado a densidade de bérions.

* (C3) — Amplitude geral dos picos: Se houver uma mudanga no tempo de equivaléncia

entre a matéria e a radiacdo isso afeta a amplitude do picos devido a dois fatores:

1.

2.

A duracgdo do estdgio entre igualdade e desacoplamento: Se a equivaléncia entre
entre a matéria e a radia¢do ocorrer depois, terd menos tempo para 0 amortecimento
das oscilagdes actsticas por efeitos baridnicos, consequentemente, todos os picos

serao aumentados;

Efeito Sachs-Wolfe Integrado: Se a igualdade ocorrer mais tarde, o primeiro pico
terd um aumento ainda maior, pois as flutuagdes métricas sdo menos estabilizadas no

desacoplamento.

Ambos os efeitos contribuem de forma consistente no aumento dos picos, mas sendo mais

significativo no primeiro pico. Os parametros que mais contribuem diretamente sao @y, €

0.

* (C4) - Envoltério de amortecimento: O envelope dos picos acusticos é controlado pelo

amortecimento de difusdo préximo do tempo da recombinacgdo. Esse efeito é dado pela

func
efeit

30 exponencial exp[—(¢/£4)?], em que ¢4 é o momento multipolar da difusio. Esse

o depende da razdo dos dois fatores a seguir:
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1. Escala de amortecimento no desacoplamento: E relacionado a taxa de espalhamento
Thomson antes de acontecer o desacoplamento, tendo influéncia do parametros
®n (que controla o tempo conforme na igualdade) e wy, (que governa a fragao de

ioniza¢do como fungdo a);

2. Distdncia do diametro angular: Depende da geometria e expansao do Universo apés

o desacoplamento, tendo influéncia dos parametros €, e Hy (ou simplesmente €, e
O).

Note que, apesar das dependéncias serem semelhantes no horizonte sonoro, as combinacdes

W € oy sdo distintas. Esses efeito iniciam pelo terceiro pico acustico.

* (CS) - Amplitude global: A amplitude global dos picos dos C; dependem diretamente da

amplitude do espectro primordial, dada pelo parametro As.

* (C6) - Inclinacao global: A inclinac¢do global dos picos dos Cy dependem diretamente da

inclinagdo do espectro primordial, dada pelo indice espectral ng.

* (C7) - Inclinacao adicional do plato: O efeito 1-ISW (Sachs-Wolfe Integrado tardio)
inclina o plat6 de Sachs-Wolfe, pela influéncia do indice espectral ng. Esse platd € elevado
para valores de ¢ pequenos correspondendo o momento que a dominancia da energia
escura € mais alta, devido as flutuacoes métricas decairem por um intervalo de tempo
maior. Portanto, esta caracteristica € intensificada para valores elevados de .. No modelo
wCDM, o parametro @, afeta também esse platd.

* (C8) — Amplitude para ¢ > 40: A amplitude dos Cy serd reduzida quando a reionizagdo
ocorrer mais cedo, consequentemente, para valores grandes de 7.j,. Por outro lado, as

escalas maiores de ¢ permanece inalteradas.

A Figura 2.10 mostra a influencia do pardmetro A no espectro das anisotropias da CMB.
Aqui evidencia que um aumento de A gera aumento global do picos. A Figura 2.11 mostra a
influencia do parametro n; no espectro das anisotropias da CMB. Aqui evidencia uma inclinagdo
no sentido anti-hordrio e um aumento do pico principal com uma diminui¢do de n. A Figura 2.12
mostra a influencia do pardmetro @, no espectro das anisotropias da CMB. A medida que @
aumenta também a amplitude do primeiro pico acustico e inverte a escala no segundo pico
acustico. A partir do terceiro pico entra em amortecimento. A Figura 2.13 mostra a influencia
do parametro w,, no espectro das anisotropias da CMB. Aqui um aumento de @,, diminui a
amplitude geral do picos e ocorre um deslocamento no sentido anti-horério nos picos secundarios.
A Figura 2.14 mostra a influencia do parametro €, no espectro das anisotropias da CMB. A
medida que Q, cresce também parece aumentar a amplitude geral dos picos. A Figura 2.15
mostra a influencia do parametro T, no espectro das anisotropias da CMB. Com o aumento de

Treio diminui a amplitude, que parece ficar inalterada para ¢ < 40.
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Figura 2.10 — Espectros de poténcia de temperatura da CMB para diferentes valores de A; para o modelo ACDM
minimo. A linha na cor preta representa o modelo ACDM, com os pardmetro fixados de acordo com
PLANCK Collaboration et al. (2020c).
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Fonte: Elaborada pelo autor.

Figura 2.11 — Espectros de poténcia de temperatura da CMB para diferentes valores de n; para o modelo ACDM
minimo. A linha na cor preta representa o modelo ACDM, com os parimetro fixados de acordo com
PLANCK Collaboration et al. (2020c).
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Fonte: Elaborada pelo autor.
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Figura 2.12 — Espectros de poténcia de temperatura da CMB para diferentes valores de wj, para o modelo ACDM
minimo. A linha na cor preta representa o modelo ACDM, com os pardmetro fixados de acordo com
PLANCK Collaboration et al. (2020c¢).
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Figura 2.13 — Espectros de poténcia de temperatura da CMB para diferentes valores de @, para o modelo ACDM
minimo. A linha na cor preta representa 0 modelo ACDM, com os parametro fixados de acordo com
PLANCK Collaboration et al. (2020c¢).
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Figura 2.14 — Espectros de poténcia de temperatura da CMB para diferentes valores de €, para o modelo ACDM
minimo. A linha na cor preta representa 0 modelo ACDM, com os pardmetro fixados de acordo com

PLANCK Collaboration et al. (2020c).
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Figura 2.15 — Espectros de poténcia de temperatura da CMB para diferentes valores de T.j, para o modelo ACDM
minimo. A linha na cor preta representa o modelo ACDM, com os parimetro fixados de acordo com

PLANCK Collaboration et al. (2020c).
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2.4.2.6 Espectro de poténcia de matéria

A densidade de matéria do Universo, p(¥,a), pode ser decomposta por uma densidade
de background constante (no espaco), p(a), e outra componente definida como o contraste de
densidade, 6(X,a), tal que (BARTLETT et al., 2024; DODELSON, 2003b; MEIKSIN; WHITE,
1999; NORMAN, 2010; LESGOURGUES, 2013):

p(X,a) =p(a)[l +8(%,a)], (2.120)

sendo o contraste de densidade definido por

§(%,a) = PED—Pla) 2.121)
pla)
As vezes o termo (p(X,a) — p(a)) pode ser mencionado por é6p(X,a) = p(X,a) — p(a )
diferentes referéncias. Utilizando a transformada de Fourier podemos expressar 6 (X,a) co

8(X,a) = / 43S (k,a)e %, (2.122)

A partir da fungdo de autocorrelagdo de 6 (X, a) é possivel definir o espectro de poténcia por meio

das relacoes

- 1 13 ‘52(% a)‘ - 13
e (e dk | = dkPPy(ka) [ dk
(6(X,a)6(X,a)) = K o =k a2 o Q”A(k a) (2.123)

com as seguintes definicdes

k3PA (k7 a)

Pika)=|8(ka)| o Zaka)=""5

(2.124)

A quantidade &4 (k,a) é conhecida como espectro de poténcia adimensional, fundamental na
formacgéo de estruturas; P (k,a) é chamado de espectro de poténcia associado a quantidade A.
Além disso, € conveniente utilizar o espectro de poténcia invariante de escala, pois no espaco real,
a média para diversas quantidades geralmente expressa a convolu¢do do espectro de poténcia

com uma fungdo de janela f(k), levando a forma

3% 2
/ %PA(k,a)f(k) = / %1) (k,a)f(k) = / dlogk P (k,a)f (k) , (2.125)

sendo que o espectro adimensional Z4 (k,a) representa a contribuigdo de cada intervalo logarit-
mico na integral. No caso de um espectro invariante de escala o termo Z4 (k,a) é independente
de k, isto &, Pa(k,a) o< k=3,

A transformada de Fourier da fungdo de correlagdo & (r,a) pode ser definida como o
espectro de poténcia P(k,a) (veja a secio B.4). Assim :

-

P(k,a) = / d>ré(r,a)e *7, (2.126)
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Agora, substituimos isso na Equacdo B.57:
(8(k,a)8* (K ,a)) = (2m)38p(k— K )P(k,a). (2.127)

Esta expressao relaciona as propriedades estatisticas do contraste de densidade no espaco de

Fourier com o espectro de poténcia.

O espectro de poténcia para um dado momento e considerando pertubacdes lineares pode
ser escrito como o produto do espectro primordial pelo quadrado da fun¢do de transferéncia, que
em nosso caso € O (75, a) = On (75, a). Assumindo o espectro primordial dado na Equagdo 2.117,

temos o espectro de poténcia da matéria

ng—1
P(k,a) = A (kf) 52 (k,a). (2.128)

*

Portanto, ao fazer estudos qualitativos da evolugdo da fungdo de transferéncia o, (k,a), podemos
ter uma melhor compreensao das informacdes cosmoldgicas codificadas no espectro de poténcia

da matéria.

2.5 Problemas do modelo padrao ACDM

O modelo ACDM ¢€ considerado o modelo padrdao da cosmologia moderna, que tem
alicerce em pilares de aspectos observacionais, quanto em aspectos tedricos. Apesar do grande
sucesso observacional, a exemplo da boa descri¢do na expansao acelerada do Universo, nucleos-
sintese primordial, CMB etc. ele apresenta diversos problemas ou comportamentos estranhos
(ELLIS et al., 2011; WEINBERG, 1989a; SAMI, 2009; VELTEN; MARTTENS; ZIMDAHL,
2014; JUNIOR et al., 2024; LOMBRISER, 2023), vamos mencionar alguns destes a seguir

O problema da constante cosmoldgica: A constante cosmoldgica que € representada por
A, continua sendo a candidata mais simples que representa a componente de energia escura.
Ela esta teoricamente associada aos estados de vacuos quanticos que existe no Universo. No
entanto, do ponto de vista observacional esta associada a densidade de energia de vicuo, cujo
valor observacional € da ordem (ELLIS ef al., 2011; WEINBERG, 1989a; MARTTENS et al.,
2019; SAMI, 2009; JUNIOR et al., 2024)

pr >~ 107 GeV*. (2.129)

Por outro lado, o valor associado aos campos quanticos pela teoria quantica, descrito por

osciladores de massa m, em ordem de grandezas tem seu valor dado por

d3k k
Pyac = 2/ V2 +m? = % ~2x10"'GeV?, (2.130)

com diferenca em torno de 118 vezes em ordem de grandezas, uma das maiores diferencas

encontradas no campo da fisica.
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O problema da coincidéncia césmica ndo chega ser exatamente um problema, mas um
questionamento motivado pelo fato da densidade de energia da matéria ser da mesma ordem de
grandeza que a densidade de energia da energia escura atualmente. Elas sdo relacionadas por
(VELTEN; MARTTENS; ZIMDAHL, 2014; JUNIOR et al., 2024; CHIMENTO et al., 2003;
MARTTENS et al., 2019; SHIMON, 2024)

Q
P _ 22m0 =3 (2.131)

Px -QxO

em que para o tempo atual, 7y, implica a(fy) = 1. Na histéria césmica, este valor foi adquirido
“recentemente” por conta da dependéncia com o fator de escala a (ou z). Por outro lado, a
igualdade entre a densidade de matéria e a densidade de energia escura ocorreu em z., ~ 0.33
(cerca de 5 bilhdes de anos atrds) o que ndo € tdo recente se pensarmos em anos. No entanto, esta
razdo entre as densidades no Universo primordial quanto na evolucao futura distante, diferem
em muitas ordens de grandezas, variando de quase infinito a zero no modelo ACDM, enquanto

no “momento atual” (janela cosmoldgica atual) tende a ser 1.

No modelo ACDM, € previsto que os fluidos césmicos ndo podem interagir entre si, ou
seja, possuem dindmica independentes. Ja nas classes de modelos interativos, as densidades de
energia escura e matéria escura sio acopladas, podendo influenciar na dindmica de formacao de
estruturas e amenizar essa coincidéncia. H4 ainda abordagens que consideram que a coincidéncia

cOsmica ndo representa necessariamente um problema.

Os problemas das tensdes em Hy e 0g: A tensdo na constante de Hubble surge do fato
de que, atualmente, diferentes dados cosmoldgicos indicam valores distintos para a constante
de Hubble, sendo que os dados derivados de cefeidas e supernovas do tipo Ia fornecem valores
mais altos do que aqueles relacionados as flutuacdes da radiacdo césmica de fundo (CMB), com
discrepancias que variam entre 40 — 606 C.L. (J UNIOR et al., 2024; BENGALY et al., 2023:;
CAPOZZIELLO; SARRACINO; SOMMA, 2024; LEMOS; LEWIS, 2023). Por outro lado, uma
discrepancia, em torno de 30 C.L., pode ser observada na amplitude atual das flutuacoes de
densidade da matéria (og) (LOMBRISER, 2023) entre o levantamento de estruturas em largas
escalas (KiDS-1000 (HEYMANS et al., 2021)) e os resultados primarios da CMB do Planck
2018 (PLANCK Collaboration et al., 2020c); entre outras tensoes.

O problema do litio: este surgem pela discrepancia entre o valor que € medido em estrelas
antigas e pobres em metalicidade encontradas no halo da nossa Galédxia e o valor previsto pela

nucleossintese primordial, que é 3 vezes maior (HOU et al., 2017).

Devido a esses e outros problemas com o modelo padrao ACDM, ha diversos modelos e

abordagens tentando melhor descrever a natureza da energia escura.
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CAPITULO

DINAMICA DE BACKGROUND E
METODOLOGIA

“A mente talvez seja simplesmente pequena demais para compreender a mente”
(Colin McGinn)

Neste capitulo, apresentaremos o formalismo matematico para descrever o modelo de
interacao do setor escuro do Universo, com foco num modelo de interagdo com acoplamento
quadratico, além de descrever brevemente os conjuntos de dados observacionais utilizados e toda

metodologia envolvendo a andlise estatistica.

3.1 Descricao matematica para o modelo de interacao de

energia escura

Nesta sec¢do, vamos apresentar o formalismo matemético e dindmica para os modelos de

interacao de energia escura.

3.1.1 Formalismo geral

O nivel de background do Universo com distribui¢do espacial plana que obedecga o PC,
com a métrica FLRW e usando a lei de conservagdo descrita em Equacgado 2.8, com a definicao de
¢ = 1 daqui por diante, podemos reescrevé-la por (MARTTENS et al., 2019; LIMA, 2020):

p+3H(p+P)=0. 3.1)

Assumiremos que o conteudo energético do Universo seja composto somente por: radiacao,
barions, matéria escura e energia escura, em que os subindices: r, b, ¢ € x, respectivamente,

representam os pardmetros da equacdo de estado: @, = 1/3 (radiag¢do), w, = 0 (bdrions), w. =0
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(matéria escura) e @, = —1 (energia escura). Dessa maneira, a densidade de energia total do

Universo e a pressdo sao dadas por:

P = Pr+Pp+Pc+ Px (3.2)

P=P P, (3.3)

Uma vez que o parametro de densidade de energia tem sua defini¢do dada pela razdo entre

densidade de energia e a densidade de energia critica:

Pi 8Gp;
Q. — = 34
" P T BH()? Gd
¢ conveniente expressarmos em termos dos parametros de densidades de energia:
Q+Qp+Q.,+Q,=1. (3.5)
A radiacdo e a matéria de bérions evoluem por
pr+4Hp, =0 = p,=pra * (3.6)
e
Pp+3HP,=0 = pp=ppa . (3.7

No campo da fisica, a equacdo de Boltzmann pode ser utilizada para descrever uma
interacdo (KREMER, 2014; DODELSON; SCHMIDT, 2021a):

af _

ot Clfl, (3.8)

em que f é uma funcdo de distribui¢do e o coeficiente C[f] representa todos os termos de
colisdo desta interagdo. Este termo, de modo geral, € utilizado para descrever secdes de choque

associadas a fisica de cada particula em questao.

Por outro lado, temos que a natureza do setor escuro do Universo ainda é desconhecida.
Assim, ndo faria sentido utilizar se¢des de choque para descrever particulas do setor escuro,
exceto quando se trabalha com extensdo do modelo padriao de particulas (ex.: supersimetria,
axions, WIMPs ! etc.) JUNGMAN; KAMIONKOWSKI; GRIEST, 1996; BODDY et al., 2014).
Portanto, de forma alternativa a descricao da interacao do setor escuro, assumindo uma natureza

fenomenoldgica, pode ser dada por meio de uma derivada covariante do tensor momento-energia
uv uv
Tx;v = _Tc;v = qu 3.9

em que o termo Q! trata-se de um quadrivetor que atua como uma fonte do tensor momento-

. uv TR . . . .
energia; oS termos Tc € Tx sao tensores momento-energla para materia escura € energia

' Do inglés: Weakly Interacting Massive Particles (WIMPs).
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escura, respectivamente. Em um fluido perfeito, as componentes espaciais perante a uma derivada
covariante do tensor momento-energia sdo nulas, consequentemente, no background, o termo de
interacdo € dada por uma funcao escalar (MARTTENS et al., 2019; MARTTENS et al., 2020;
MARTTENS et al., 2021; LIMA, 2020; MARTTENS; BARBOSA; ALCANIZ, 2023)

o* = (0,0). (3.10)

Dessa maneira, a lei de conservagdo de energia em termos das componentes de matéria escura e

energia escura do background torna-se, respectivamente,

pc+3Hp. = -0 (3.11)

e
px+3Hp:(1+ o) = 0. (3.12)
No caso em que @, = —1, esta dltima é reduzida a p, = Q. As equagdes 3.11 e 3.12 podem ser

entendidas como uma transferéncia de energia entre as componentes do setor escuro. A direcao
do fluxo desta transferéncia depende do sinal de O, quando Q < 0, o processo da criacao da

matéria escura é aumentado e energia escura € decaido, mas quando Q > 0 acontece o oposto.

Neste trabalho, estamos interessados nas intera¢des que possuem o termo de interagao

da forma

Q:3H’YF(p07px)7 (3.13)

onde y é um parametro adimensional (o parametro de intera¢do) e F' € uma func¢do real de p. e
P« € possui uma dimensdo de densidade de energia. Logo, as equagdes 3.11 e 3.12 podem ser

reescritas por
, F
pe+3Hp, (}/p—+1) =0; (3.14)
C

Py + 3Hp, (1+wx—y£> =0. (3.15)

X

Note que as equagOes acima sdo acopladas e F(p., py) corresponde a uma fungéo geral com
dependéncia de p. e p,. Quando trata-se de modelos com parametro da equacdo de estado

o, = —1 a Equacgao 3.15 é reduzida para:
px—3YHF = 0. (3.16)

Aqui é conveniente definir a razdo entre a densidade de matéria escura e a densidade de energia

escura por:
Pc
r = —

=Fe (3.17)
Px
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dai, fazendo a derivada temporal da Equacado 3.17 é fornecido:
r':r(&—&). (3.18)

Dessa maneira, fazendo a combinacgao entre as equagdes 3.14 e 3.18 é obtida uma equacao de

balanco de energia unificada em termos de r:

F+3Hr (yF—pc+p’“ —wx> =0. (3.19)

Cl¥X
A Equacdo 3.19 pode ser usada para desacoplar as equacdes 3.14 e 3.15 sempre que houver
uma solugdo analitica para r = r(a). Para encontrar solugdes analiticas para p. e py requer

considerarmos

Pc+ Px
PN=F : (3.20)
f(r) Dups

de maneira que, f(r) seja uma fungdo apenas de r. A partir disso, podemos reescrever o termo

de interagcao dado na Equacdo 3.13 por

PcPx

=3H r). (3.21)
Dessa forma, a Equacdo 3.19 pode ser reescrita por
f—|—3Hr[}/f(r)—a)x} —0. (3.22)

Nosso interesse aqui € na classe de modelos no qual possuem uma solugdo analitica para
r = r(a) que dependa apenas do fator de escala a. Deste modo, a interag@o F (p.,py) em termos
do fator de escala e também em termos apenas de uma das densidades de energia (densidade
matéria escura e/ou energia escura)

O e )

F = = . 3.23
P et (3.23)

Em consequéncia, as equagdes Equacao 3.14 e Equacdo 3.15 de balanco de energia do setor

escuro podem ser reescritas de modo separado por

pPc+3Hp, (y—f(r) + 1) =0 (3.24)
1+r
e
Px+3Hp | 1+ oc—7y () =0 (3.25)
X X X 1 I”_l . .

A fungdo f (r) pode possuir caracteristicas gerais de acordo com Yang, Pan e Barrow
(2018). No entanto, aqui, assumiremos um tratamento no qual o termo de interacdo € dado da

seguinte forma
0 =3Hyppf (pe+px)° . (3.26)
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com a relagdo o + B + o = 1 precisando ser satisfeita, devido as unidades. Dai, a Equacéo 3.26

assume a seguinte forma 2

f(r)y=r*"1r+1)°t (3.27)

Quando o é nimero inteiro, a Equag@o 3.26 pode ser obtida por meio de uma fungéo f (r) que

trata-se de uma lei de poténcia e esta pode ser derivada a partir da série binomial de Newton,

f(r)y=r*t, (3.28)
quandoc = —1le
|o+1] o+1 ‘
fn=Y (' ; |>r‘“+l, (3.29)
i=0
quando o # —1.

3.1.2 Descricao unificada de modelos de interacao

Os modelos com termo de interacdo dada por Equacdo 3.13 podem ser descritos de forma
unificada, em que podemos combinar as componentes de matéria escura e energia escura num

fluido conservativo, com equacao de estado descrita por

Py = wy(a) pa, (3.30)

o subindice d (de dark) representa a componente escura do fluido. Enquanto que as densidades

de energia e pressao sao dadas por
Pd = Pec+ Px (3.31)

Py=PFP.+P. =P, (3.32)

A densidade de energia deste fluido escuro pode ser reescrita em termos de » € com apenas uma

das densidades p. ou p,, respectivamente,

1+4r
Pa = (T) pe ou pg=(l1+r)p;. (3.33)
Das equagdes 3.31 e 3.33, podemos escrever uma relagiio geral para a pressio’:
Wy
Py = . 3.34
d= 1, Pd (3.34)

Mas, uma observacao importante é que a Equacdo 3.30 s6 € valida somente se existir uma

solugdo analitica para r e que dependa apenas do fator de escala a, portanto,

Wy
wg(a) = —> . (3.35)
(@) 1+ r(a)
Neste contexto a, B € 0 representam apenas nimeros no expoente da Equagio 3.26. Nao confundir com angulos
ou incertezas de outras partes do texto.
Porque temos: P, = wy p, = FPy.

2

3
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Dessa forma, o fluido conservativo satisfaz a equagdo de conservacao

. o |
pa+3Hpy [1+ 1+r(a)} = 0. (3.36)

A taxa de expansao de Hubble pode ser obtida pela equacao Friedmann

8nG
H? === (pr+ps+Ppa) (3.37)

em que p, e pp € dada na Equacdo 3.6 e Equagdo 3.7, respectivamente; p; € a solucdo da

Equacao 3.36, expressado por

1 /
pa(a) = paoexp {—3 / %(“)da’} . (3.38)

Dessa forma, podemos utilizar apenas a componente do fluido escuro unificado sem a necessidade

das componente de energia escura e matéria escura de modo separado.

3.1.3 Modelos especificos de interacao de energia escura

De modo geral, o uso da Equacdo 3.28 e da Equacgdo 3.29, permite solu¢cdo nao analitica
para a Equacdo 3.19. Desta forma, Marttens et al. (2019) e Marttens (2017) consideraram cinco

casos (IDEM 1 — IDEM 5) em que a solucao pdde ser tratada analiticamente.

Aqui trataremos apenas o modelo de interagdo com acoplamento quadratico, designado
como IDEM 2 por Marttens et al. (2019), por ter uma descri¢cdo ainda incompleta (que proporci-
onou a publicacao Lima, Marttens e Casarini (2025)), enquanto os modelos IDEM 1 e IDEM
4 sao modelos bastantes trabalhados na literatura. O modelo IDEM 1 é muito conhecido na
literatura, por coincidir com modelo de gas de Chaplygin generalizado. Alguns destes estudos
podem ser consultados em Marttens et al. (2017a), Wang et al. (2013), Amendola et al. (2003),
Bento, Bertolami e Sen (2002) e Marttens, Barbosa e Alcaniz (2023). O modelo IDEM 4 ja foi
bem discutido em Marttens et al. (2021). Enquanto, os modelos IDEM 3 e IDEM 5 sdo muitos

sensiveis a pequenas pertubacgdes e interagdo no background e nao serdo avaliados.

3.1.3.1 Modelo com acoplamento quadratico

O modelo com acoplamento quadratico, descrito pelo IDEM 2 na Ref. Marttens et al.
(2019), tem a func¢@o de intera¢do dada por f (r) = —, jd que neste caso, temos a Equacdo 3.28
r
com o =0, 8 =2e o =—1 como fungao de interacdo. Assim, o termo de interacio para este
modelo é dado pela expressao
2
P

) (3.39)
Pc + Px

Q=3Hy
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A solucdo de background das densidade de matéria escura e energia escura sdo dadas a

partir das resolucdes das equacdes 3.24 e 3.25 e sdo expressas por:

2 3(exto}+y) 3001 " B
3H; _\ererty) [on(cox+y)+(ﬂcoa)x—9xoy)a X] vty

—_— - Wx+Y
Pe =376 ¢ (Qe0+ Q) O

x [Qcoamx +0 L (1- a3“’x)] (3.40)

X

; (3.41)

__
p 3H} o (et 7) {on (0 +7) + (Reowr — Qy07) a3wx] Briy
X

= a oty
snG 0 (Qc0 + x0) Ok

onde Qg e Q.o sdo os parametros de densidade da DE e DM hoje. E possivel ainda expressa-la

de modo unificada. Utilizando a interacdo descrita na Equagao 3.39, obtém-se como solugdo

para a Equacgdo 3.22 a seguinte expressao
r(a) = rod®® + - (1—a3®) | (3.42)
Wy

em que r(a) é definido como a razdo entre a densidade de matéria escura e a densidade de energia

escura, r(a) = p./px. Neste caso, quando @, < 0 e no limite em que temos o fator de escala a(r)

tendendo ao infinito r(a) tende a um valor constante, o que difere do modelo padrdio ACDM e do

modelo IDEM 1 que tendem a zero. A Figura 3.1 mostra curvas de r(a) para diferentes valores
do parametro de interacdo 7, enquanto a Figura 3.2 o pardmetro de densidade das componentes

de energia do Universo, ambas com o parametro da equacao de estado fixado em @, = —0.8,

o, = —1, e o, = —1.2, respectivamente.

Figura 3.1 — Razao entre a densidade de matéria escura e a densidade de energia escura. Painel esquerdo: A linha
preta representa o modelo com Y = 0, a linha vermelha possui Y = —0.2 e a linha azul possui y = +0.2,
com o parametro da EoS fixado em w, = —0.8. Painel central: A linha preta representa 0 modelo
Y = 0 (caso ndo interagente, i.e., reduz ao modelo ACDM), a linha vermelha possui y = —0.2 ¢ a
linha azul possui ¥ = +0.2, com o parametro da EoS fixado em @, = —1. Painel direito: A linha preta
representa o modelo com y = 0, a linha vermelha possui Y = —0.2 e a linha azul possui Y = +0.2, com

o parametro da EoS fixado em @, = —1.2. Em todos os painéis, o parametro de densidade da DE foi
fixado em Q.9 = 0.7.

— =402 v =40.2
81 — 7=0 — v =0 (ACDM) |
— y=-02 — y=-02
— 6‘
3
S~—
= ]
2<
w, = —0.8 wy =—1.0
3x 107! 4x 107! 6x 107! 10°3 x 107! 4 x 107! 6x 107! 10°3 x 107! 4 x 107! 6x 107! 100
a a a

Fonte: Elaborada pelo autor.
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Figura 3.2 — Evolugao dos parametros de densidade dos componentes do Universo em func¢do do fator de escala a.
O pardametro EoS foi fixado em @, = —0.8 (painel esquerdo), @, = —1 (painel central), e @, = —1.2
(painel direito), respectivamente. Em todos os painéis, a linha pontilhada representa a componente
de radiag@o, a linha tracejada representa a matéria escura, a linha tracejada-pontilhada representa os
barions e a linha sélida representa a componente de energia escura. As linhas pretas representam o
modelo com y = 0, as linhas vermelhas tém y = —0.2 e as linhas azuis t€ém y = +0.2.

1.0 Fernns

0.84

Fonte: Elaborada pelo autor.

Por outro lado, podemos escrever a solucao de background, isto €, a densidade de energia

em termos do fluido unificado, cuja solugdo € dada por

(3.43)

o? _ _ox
Pa 3y Qdoa_3(1_waY) [a’x— Y+ (@ro+7y)a wa] a7

~ 817G oy (1+ro)

em que ryp = Q.0/Q0. Desta forma, a equagdo de Friedmann em termos do pardmetro de Hubble,

com as componentes do fluido conservativo, béarions e radiacdo é dada por

_3(1_ o? ) W — —l—(a)r + )a—3cox
szHg Qoa @y |: Y 20T ¥

Ox—Y
} + Qa2 +Q0a Y|, (3.44)
logo, a dindmica do background para este modelo estd completamente compreendida. A Fi-
gura 3.3 mostra o pardmetro da equacdo de estado para descri¢do unificada em func¢ao do fator de
escala (ver Equacdo 3.35), com o parametro da equagao de estado fixado em @, = —0.8, 0, = —1,
e @, = —1.2, respectivamente. Observa-se que, no passado, o fluido unificado se comportava
de forma semelhante 8 CDM, i.e., quando a — 0, nota-se que @, — 0, jd que r(a) — oo, 0 que
indica uma dominacdo da CDM sobre a DE nos tempos primordiais. Atualmente, observa-se um
valor negativo para @;, enquanto no futuro, no limite a — oo, o pardmetro da EoS efetivo (@)
tende a @,. Por outro lado, o pardmetro de interag@o () modula a transi¢ao: valores positivos de

¥ suavizam a transicdo para @y, enquanto valores negativos a tornam mais abrupta.

3.1.3.2 Restricées e violagago da WEC no modelo com acoplamento quadratico

Estamos interessados em determinar as regides onde as densidades p, e p. sdo maiores
ou iguais a zero. Especificamente, queremos encontrar as regides permitidas para as densidades
de energia escura e matéria escura durante sua evolugcdo temporal cdsmica, pois somente essas

possuem significados fisicos. Diante da defini¢do que r(a) = p./px, € suficiente avaliar somente
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Figura 3.3 — Parametro da equacdo de estado para descri¢do unificada vs. o fator de escala. Painel esquerdo: A
linha preta representa o modelo com y = 0, a linha vermelha possui Y = —0.2 e a linha azul possui
Y= +0.2, com o parimetro da EoS fixado em @, = —0.8. Painel central: A linha preta representa o
modelo y = 0 (caso ndo interagente, i.e., reduz ao modelo ACDM), a linha vermelha possui y = —0.2
e a linha azul possui y = +0.2, com o pardmetro da EoS fixado em w, = —1. Painel direito: A linha
preta representa o modelo com ¥ = 0, a linha vermelha possui Y = —0.2 e a linha azul possui ¥y = +0.2,
com o pardmetro da EoS fixado em @, = —1.2. Em todos os painéis, o parametro de densidade da DE
foi fixado em Q.9 = 0.7.

{ — 7= +0.2 ] — 9= +0.2
—— =0 (ACDM) — 4=

17— y=-02 1 — v=-02

0.8
w, = —0.8 w, = —1.0
~1.0
10! 100 10-! 100 10! 100
a a a

Fonte: Elaborada pelo autor.

um dos pares: py, P ou Py, r(a) ou pe,r(a). Para garantir que as curvas possuam valores maiores
ou iguais a zero, do fator de escala inicial a = 0 até a — oo, € necessario introduzir uma

transformacao de varidvel do tipo:

2
y= = arctan(y), (3.45)

em que y pode ser: p., Px, ¥ ou a. O eixo x, usado para o fator de escala, assume um intervalo

finito x = [0, 1], enquanto y, sendo usado para p,, ou r, assume o intervalo finito y = [—1, 1].

Para garantir que a Equagio 3.41 satisfaca py > 0, na Figura 3.4 foi plotado (2/7) arctan(py)
versus (2/m) arctan(a) a partir uma simulagdo computacional com 30 mil curvas geradas com
os paramentos @y, ¥, Q0 € h variando aleatoriamente entre os intervalos de @, = [—2,2],
Y=1[-2,2], Quo =[—1,1] e h =1]0.5,1] (em que h é H/(100 km/s/Mpc)), respectivamente.
Enquanto isso, a Figura 3.5 mostra o plote de (2/7) arctan(r) versus (2/m) arctan(a), construido
com a geracao de 5 mil curvas, mantendo a mesma configuragdo dos paramentos @y, ¥, 2,0.
Nesta figura, a densidade da matéria escura pode assumir valores negativos (p. < 0) para certos

intervalos de tempo (no passado ou no futuro), violando assim o WEC.

A Condicao de Energia Fraca € uma das condi¢Oes de energia tratadas pela teoria da
Relatividade Geral, a qual estabelece que (MAEDA; HARADA, 2022; NGUYEN; AZREG-
AiINOU, 2024; SEN; SCHERRER, 2008)

Tuyi*t" >0, (3.46)

onde 7,y representa o tensor momento-energia, enquanto t* e ¥ sdo quaisquer vetores do tipo
temporal. Para um universo que segue a métrica FLRW, isso significa que a densidade de energia
local, conforme medida por qualquer observador movendo-se ao longo de qualquer trajetoria

do tipo tempo, ndo deve ser negativa, ou seja, a WEC exigeque p >0ep+p>0,ondep éa
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Figura 3.4 — Simula¢do computacional com 30 mil curvas de p,(a). As linhas em azul representam as curvas cujos
valores sdo p,(a) > 0. Nédo houve curvas com para p,(a) < 0. O grifico representa a maior escala pos-

sivel para py e a (px = [—0,9], a = [0,0]), com 0s pardmetros @y, ¥, Qo € h variando aleatoriamente
entre os intervalos de @, = [—2,2], Y= [-2,2], Quo = [—1,1] e h = [0,5, 1], respectivamente.
1.0
_—_ 0.5
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Q
N——
=
= 0.0
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e
<
N & —0.5-
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Fonte: Elaborada pelo autor.

Figura 3.5 — Simulagdo computacional com 5 mil de curvas de r(a). As linhas em azul representam as curvas
cujos valores sdo r(a) > 0 e as linhas em cor vermelha representam as curvas cujos valores em

algum momento possuem r < 0. O gréfico representa a maior escala possivel para r e a (r = [—oo, 0],
a = [0,0]), com o0s pardmetros @y, Ye €, variando aleatoriamente entre os intervalos de @, = [—2,2],
Y=1[-2,2] e Q0 = [—1, 1], respectivamente.
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0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
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Fonte: Elaborada pelo autor.
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densidade de energia e p € a pressdo para qualquer observador seguindo uma trajetdria temporal.
No entanto, para observadores comoveis € suficiente apenas p > 0, pois a pressdo ndo tem

contribui¢do na direcao temporal.

No cendrio aqui considerado, a densidade de energia escura satisfaz p, > 0, enquanto p,
pode assumir valores negativos. Portanto, p. < 0 representa uma violacao da WEC nesse setor,
embora a condi¢do global possa permanecer satisfeita. Entdo, ao avaliar a WEC localmente para

cada fluido, estamos implicitamente analisando a consisténcia da condi¢do global do sistema.

A partir da Equacgao 3.40, € possivel avaliar as condi¢des que levam a violagdo da WEC.
Dessa forma, podemos dividir a andlise em dois momentos distintos: o passado e o futuro, de

modo que se pode observar que a densidade de energia da matéria se torna negativa em

1
_ 3oy
AL } . (3.47)

a=|———

|:wa60 - '}/-QxO
Assumindo que o valor do parametro da equacao de estado seja @, < 0, obtemos diretamente as
condi¢des de solucdes para a Equacdo 3.47 nos intervalos 0 < a < 1 (no passado) ea > 1 (no
futuro). Para evitar que a densidade de energia da matéria escura fique negativa nos primeiros

momentos do Universo, o pardmetro de interacao deve atender a seguinte condi¢ao:

QCO
-QxO .

Y > — |y (3.48)

No entanto, é provdvel que a densidade de matéria escura, p., seja negativa no futuro, a menos

que,
Y <0, (3.49)

que independe do valor de ®,. As equagdes (3.48) e (3.49) definem o intervalo em que o modelo
¢ fisicamente bem definido, independentemente da escala de tempo. Na Figura 3.6, o fator de

escala é representado para a violagdo da WEC em funcdo do parametro de interagao Y.

Vamos considerar, por exemplo, @, = —1, Q0 = 0.7 e Yy = 0.2, p. torna-se negativo
. e 3H? _
com fator de escala a ~ 1.4, onde a densidade critica € p.,0 = gz& = 1.87798 x 10 26h2k—%, com
m

h = 0.7324 (RIESS et al., 2016). A Figura 3.7 mostra como o universo evolui com a fun¢ao de
Hubble, as densidades de DE e DM em funcao do fator de escala a.

3.1.4 Pertubacées cosmoldgicas

A descri¢cdo da interacdo do setor escuro para um modelo de interacdo, assumindo
uma natureza fenomenoldgica, pode ser dada por meio de uma derivada covariante do tensor

momento-energia, onde as equagdes para a conservacdo de barions, DM e DE sdo

Ty, =0, (3.50)
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Figura 3.6 — Plote do fator de escala para violacdo da WEC como funcdo do pardmetro de interagdo y. No canto

superior direito € mostrada a violagdo do WEC no futuro, enquanto no canto inferior esquerdo é

mostrada a violagcdo do WEC no passado. A linha na cor preta corresponde w, = —1, enquanto que a
linha na cor azul corresponde @, = —0.8 e cor vermelha corresponde a W, = —1.2. Aqui o pardmetro
de densidade da energia escura foi fixado em Q.9 = 0.7.
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! Violagao futura
— w;=-038 da WEC
1.57
3
1.01
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da WEC
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Fonte: Elaborada pelo autor.

Figura 3.7 — Solucdes de Background dos modelos de acoplamento quadritico e ACDM em funcdo do fator de

escala a. Painel esquerdo: Mostra a Fungdo de Hubble H(z)/Hp. Painel central: Densidade de energia
escura. Painel direito: Relativo a densidade de matéria. Em todos os painéis a linha sélida corresponde
ao nosso modelo de acoplamento quadratico, com @, = —1, Q0 = 0.7, y=0.2e h =0.7324, ¢ as
linhas pontilhadas corresponde ao modelo ACDM, com o mesmo valores de Q. e /.
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Fonte: Elaborada pelo autor.
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Th, = —0M, (3.51)

TE) = oM. (3.52)

O termo Q" trata-se de um quadrivetor que atua como uma fonte do tensor momento-energia;
os termos TH'Y e TV sdo tensores momento-energia para matéria escura e energia escura,
respectivamente. Em um fluido perfeito, as componentes espaciais perante a uma derivada
covariante do tensor momento-energia sdo nulas. Consequentemente, no background, o termo de
intera¢do é dada por uma fungdo escalar (Q* = (Q,())) num caso sem pertuba¢do (MARTTENS
et al., 2019; MARTTENS et al., 2020; MARTTENS et al., 2021; MARTTENS; BARBOSA;
ALCANIZ, 2023). Por outro lado, para um caso perturbado e assumindo pertubacdes escalares
que sdo responsdveis pela formacdo de estruturas no universo, a métrica perturbada de FLRW
num Universo com distribui¢do espacial plana considerando o calibre newtoniano € dada por
(MA; BERTSCHINGER, 1995; MARTTENS et al., 2019)

ds? =a*(n) | — (142w)dn*+ (1 —2¢)dx'dx; (3.53)

com os graus de liberdade escalares sendo y e ¢, e usando o tempo conforme 7 ao invés do

tempo cosmico ¢.

Na descri¢do da formacgdo de estrutura em nivel linear é necessario resolver todas as
equagdes de perturbacdo para cada componente do Universo. As anisotropias de temperatura
da CMB sio obtidas calculando as equag¢des de Boltzmann em todas componentes. No entanto,
assumindo que as componentes de barions e de radiacdo sdo semelhantes ao do modelo ACDM
que tem interagdo entre si através do espalhamento Thomson antes da recombinagdo e sem esta
ligada diretamente ao setor escuro (MARTTENS et al., 2019; MA; BERTSCHINGER, 1995;
MAJEROTTO; VALIVIITA; MAARTENS, 2010).

Assumindo uma descri¢cdo dinamica de fluidos para representar as componentes do setor
escuro, as equagdes de fluidos perturbadas devem incorporar a contribui¢do do termo de interagao.
Dessa forma, podemos considerar no nivel linear a contribuicao perturbativa dividido em duas

componentes uma componente paralela e outra ortogonal ao quadrivetor velocidade,
O = Qu* + F*. (3.54)

com F*uy, = 0. O primeiro termo no lado direto Q é uma fungao escalar com componentes de
fundo que foi definido nas equacdes 3.11 e 3.12. A contribui¢do perturbativa serd denotada por
Q e tem a forma Q = OyR+ 3HYR, em que R tem dependéncia com o modelo e pode ser obtido

por meio do lineariza¢do do escalar de expansido ® = u“ u» no calibre newtoniano € expresso por

6. (em—®w—3¢’). (3.55)

a
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onde 6;, € a divergéncia do fluido interagente para todo o meio césmico. A descricdo com
fluido ideal nos componentes escuros exige que o termo F* tenha apenas uma contribui¢do
perturbativa espacial. Logo, o termo de interacdo perturbativa total pode ser escrito como,
O =a(Qy+0Q,0d +F').

Na consideragdo das equacdes basicas do balango de energias definido nas egs. 3.51 e
3.52, levando em conta um fluido geral interagente com EoS contante p = @wp e o quadrivetor
velocidade perturbado #* = a~! (—l// , 8’\/) ,onde v € sua velocidade peculiar. A conservacio de
energia e momento no calibre newtoniano € dada por

0
2 2 2_ 2
8" +3H (c; —0) 8 +94° (1+ ) (c; — ;) ﬁ+(l+w) (6—39¢")

A

Qa | Q 6
:?{6—5—%1[/—1-34%”(03—62)?], (3.56)
k*c? a
/ 2 s 20 — _2f_ 2
0+ (1-37) 0 — - 5~k w_p<1+w)[Q9m, Rf-(1+c)oe . @57

Nas equagdes acima expressam informacdes importantes, os primes representam a derivada
com respeito ao tempo conforme, onde ¢ € o parametro de Hubble calculado em relagdo
ao tempo conforme, definido como .77 = aH. Na Equacio 3.56 é introduzido o contraste de
densidade 8 = p/p onde p é a densidade de energia perturbativa e p € a densidade de energia
de background. Na Equacdo 3.57 a quantidade dindmica de interesse € a divergéncia do fluido
interagente 6 = ik“d,v. Enquanto que, 6;,, refere-se a8 mesma quantidade, mas agora para todo
meio cdsmico ao invés de estd restrito a um unico fluido. Tratando-se de pertubacdes escalares,
é interessante definir a contribuicio espacial do termo de interagio por aF' = 9' f. Por tltimo,

c2 e ¢ correspondem 2 velocidade do som adiabitica e 4 velocidade do som do quadro de
repouso fisico para o fluido, respectivamente. Na considera¢do de um parametro EoS constante,

a velocidade adiabdtica do som c2 reduz a .

Agora, usando as equacgdes (3.56) e (3.57) podemos escrever as equagdes perturbativas

para os componentes do setor escuro. Para o componente CDM temos que

A

Q Q
5/ +6.—3 ’:a—(ac——— ) (3.58
e\ oY :
6, +.46, — Ky = ‘;—Q(emt— 6.) . (3.59)
Enquanto para o componente DE € expressa por,
5;+(1+wx)(9x—3¢/>+3jf(c§—wx)5x:_@ {5x_w—3%(c§—c§)%—%} . (3.60)
0, + . (1—3c%) 6, — K ) —kzw:L B0t — (1 +¢2)0 +(1+w)Q
X s X 1+(1)x X (l+wx)px tot s/ Yx X Q .

(3.61)
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2

Para prevenir de instabilidades, a velocidade fisica do som c;

ndo deve ser negativa numa energia
escura dindmica. Assim, consideramos c? =1, de acordo com algumas Refs. Marttens et al.
(2019), Yang, Pan e Mota (2017), Majerotto, Viliviita e Maartens (2010), Viliviita, Majerotto e

Maartens (2008) e Caldera-Cabral, Maartens e Schaefer (2009).

O termo de interagdo perturbativa é dado pela linearizacdao do termo de interagdo do
background (Equacao 3.39), que € expresso como (MARTTENS et al., 2019)

(3.62)

0-o(Q+eteBopl)
) Pc+ Px

No background, o escalar de expansdo ® simplifica para ® = 3H (MARTTENS et al., 2019;
KOLB; MATARRESE; RIOTTO, 2006).

3.2 Metodologia

Esta secdo descreve brevemente os conjuntos de dados observacionais e a metodologia

de analise estatistica.

3.2.1 Dados observacionais

Aqui apresentaremos os conjuntos de dados observacionais.

3.2.1.1 Supernovas do Tipo la (SNe la)

As SNe Ia sdo consideradas velas padrdo na astronomia e desempenharam um papel
fundamental para a observagdo da expansao acelerada do Universo (PLANCK Collaboration
et al., 2020c; RIESS et al., 1998; PERLMUTTER et al., 1998; PERLMUTTER et al., 1999).
Em geral, a magnitude aparente e a distdncia de luminosidade sdo relacionadas por (veja a
subsecdo 2.3.6)

m=5logyy (D) +25+M, (3.63)

em que M é magnitude absoluta e o termo Dy (z) representa a distincia de luminosidade expressa
em unidades de Mpc. Esta € uma relacdo muito importante para a andlise dos dados de SNe Ia. Na
primeira parte da pesquisa, foram usadas nas andlises 1048 medi¢cdes de magnitudes aparentes
de supernovas do Tipo Ia, denominada de amostra Pantheon . Este conjunto de dados abrange
o intervalo de redshift: 0.01 < z < 2.3 (SCOLNIC et al., 2018; BETOULE et al., 2014). Na
segunda parte, utilizamos 1701 medicdes de magnitudes aparentes, conhecidas como amostras
Pantheon+ (PantheonPlus) >, no intervalo de redshift: 0.001 < z < 2.26 (BROUT et al., 2022).

Os dados Pantheon estdo disponiveis e podem ser baixados de: <http://www.github.com/dscolnic/Pantheon>.

3> Os dados PantheonPlus estio disponiveis em: <https://pantheonplusshOes.github.io/>.


http://www.github.com/dscolnic/Pantheon
https://pantheonplussh0es.github.io/
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3.2.1.2 Valor atual da taxa de expansdo de Hubble (Hy)

A taxa de expansdo de Hubble obtida por Riess et al. (2016) fornece a melhor estimativa
de Hy = (73.24+£1.74)km s~! Mpc~!, a partir de um conjunto de observacdes contendo mais
de 600 cefeidas, usando a frequéncias do infravermelho e visivel. Este valor € independente de
modelo cosmoldgico.

3.2.1.3 Cronémetros césmicos (CC)

O Cosmic Chronometers sdo dados independentes de modelos cosmologicos, derivados
de medigdes feitas em galdxias antigas (veja a subsecdo 2.3.7). Na primeira parte da pesquisa,
usamos 30 medidas de H(z) no intervalo de 0.07 < z < 1.965 (MORESCO et al., 2016) ®. Na
segunda parte, utilizamos 32 medidas de H(z) no intervalo de 0.07 < z < 1.965, conforme
apresentado na Tabela 3.1 (MORESCO et al., 2022).

Tabela 3.1 — Medidas de H(z), com seus respectivos erros, contendo os dados de CC.

z H(z) OH(z) Referéncias

0.07 69.0 19.6 Zhang et al. (2014)

0.09 69.0 12.0 Simon, Verde e Jimenez (2005)
0.12 68.6 26.2 Zhang et al. (2014)

0.17 83.0 8.0 Simon, Verde e Jimenez (2005)
0.179 75.0 4.0 Moresco et al. (2012)
0.199 75.0 5.0 Moresco et al. (2012)

0.2 72.9 29.6 Zhang et al. (2014)

0.27 77.0 14.0 Simon, Verde e Jimenez (2005)
0.28 88.8 36.6 Zhang et al. (2014)

0.352 83.0 14.0 Moresco et al. (2012)

0.3802 83.0 13.5 Moresco et al. (2016)

0.4 95.0 17.0 Simon, Verde e Jimenez (2005)
0.4004 77.0 10.2 Moresco et al. (2016)

0.4247 87.1 11.2 Moresco et al. (2016)

0.4497 92.8 12.9 Moresco et al. (2016)

0.47 89.0 49.6 Ratsimbazafy et al. (2017)
0.4783 80.9 9.0 Moresco et al. (2016)

0.48 97.0 62.0 Stern et al. (2010)

0.593 104.0 13.0 Moresco et al. (2012)

0.68 92.0 8.0 Moresco et al. (2012)

0.75 98.8 33.6 Borghi, Moresco e Cimatti (2022)
0.781 105.0 12.0 Moresco et al. (2012)

0.875 125.0 17.0 Moresco et al. (2012)

0.88 90.0 40.0 Stern et al. (2010)

0.9 117.0 23.0 Simon, Verde e Jimenez (2005)
1.037 154.0 20.0 Moresco et al. (2012)
1.3 168.0 17.0 Simon, Verde e Jimenez (2005)

1.363 160.0 33.6 Moresco (2015)
1.43 177.0 18.0 Simon, Verde e Jimenez (2005)
1.53 140.0 14.0 Simon, Verde e Jimenez (2005)
1.75 202.0 40.0 Simon, Verde ¢ Jimenez (2005)
1.965 186.0 50.4 Moresco (2015)

Fonte: Adaptada de Moresco et al. (2022).

6 Os dados CC com 30 medidas de H(z) foram incluidos no MontePython e estdo disponiveis em: <https:

//github.com/brinckmann/montepython_public/tree/3.3/data/cosmic_clocks>.


https://github.com/brinckmann/montepython_public/tree/3.3/data/cosmic_clocks
https://github.com/brinckmann/montepython_public/tree/3.3/data/cosmic_clocks
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3.2.1.4 Oscilagées acusticas de barions (BAO)

As oscilagdes actsticas de barions carregam informagdes do Universo do pré-desacoplamento

7, rq(z). Esta distancia marca

e as medi¢des dependem do horizonte sonoro na “época de arrasto
o momento de desacoplamento dos barions (prétons e néutrons) e dos fétons e € dada por (BAS-
SETT; HLOZEK, 2009; EISENSTEIN; SEO; WHITE, 2007; AIZPURU; ARJONA; NESSERIS,
2021):

¢ (2)
2 H(2) ©
em que z; € o redshift na “época de arrasto” (z; ~ 1060 (PLANCK Collaboration et al., 2020c))

e ¢, representa a velocidade do som no plasma primordial, que € dada por

(3.64)

rqg =

e5(2) = — (3.65)

V3(1+R)’

=3B o 2 Ag medic¢des isotrdpicas das BAO sdo fornecidas por meio da razdo

- 4py 14z
adimensional Dy /r,, onde Dy é a média geométrica que combina as escalas de distancias ao

com R

longo da linha de visdo e das transversais. Dy € expressado por
. ez 113
Dy(z) = [(1+2) DA(z)m : (3.66)
em que Dy(z) € a distancia de didmetro angular. Por outro lado, as medi¢des BAO restringem as
quantidades Dy(z)/rq € Dy (z)/rq, onde Dy(z) é a distancia do didmetro angular comovente e
estd relacionado a distancia de luminosidade por Dy (z) = Dy(z)/(1+2) = (14+z) D,(z), e Dy
é a distancia de Hubble, dada por Dy (z) = ¢/H ().

O levantamento do DESI é baseado em quatro classes distintas de objetos extragaléticos:
Quasares (QS0O), galdxias vermelhas luminosas (LRGs), galdxias de linha de emissao (ELGs)
e uma amostra de gilaxias brilhante (BGS) 8. Além disso, foi incluido o Lyman Alpha Forest
(Lyo) espectros de quasares com altos redshift ( z > 2.1), que funciona como um tragador das
flutuagdes na densidade de matéria baridnica. Os parametros de escala que ajustam as estruturas
BAO nas direcdes paralela e perpendicular a linha de visdo sdo relacionados a cosmologia por
(DESI Collaboration et al., 2025¢; DESI Collaboration et al., 2025a; DESI Collaboration et al.,
2025b)

_ Dy ()™ _ Dy(z)rfe
OCH(Z) = W o (z)= W, (3.67)

em que o sobrescrito fid indica que as quantidades foram calculadas em uma cosmologia fiducial,
que servem para converter medidas de redshifts em distancias’. Os pardmetros o e o, podem

ser reparametrizados em termos de combinacdes alternativas como Qg € O(ap:
(04

)P e aap=—L (3.68)
o

Do inglés: drag epoch. Esta refere-se ao instante no Universo primitivo quando f6tons e barions se desacoplaram.

Do inglés: quasars (QSO), luminous red galaxies (LRGs), emission line galaxies (ELGs), e bright galaxy sample

(BGS).

A partir de modelos baseados no espectro de poténcia no espago de Fourier.

2
iso = (0 Ot
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que serve para isolar os efeitos isotropicos (Qs,) ou anisotropico (oxap) das caracteristica das
BAO. A Figura 3.8 mostra como as medidas de BAO realizadas pelo levantamento DESI
restringem a expansao do Universo, indicando as regides de redshift nas quais atuam os diferentes
tracadores. Aqui, na primeira parte do trabalho, consideramos dados de BAO extraidos da DR1

Figura 3.8 — Grafico mostrando como as medidas de BAO realizada pelo levantamento DESI restringem a expansio
do Universo, com o fator de escala em fun¢do do tempo e com as regides que atuam os diferentes

tracadores.
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Fonte: DESI Collaboration et al. (2025b).

do levantamento do DESI. As medic¢des estao resumidas na Tabela I da Ref. DESI Collaboration
et al. (2025c¢) '°. Na segunda parte, utilizamos a DR2 do levantamento do DESI, com as medigdes
apresentadas na Tabela IV da Ref. DESI Collaboration et al. (2025b). Os resultados dos tracadores
LRG3 e ELG1 néo foram usados em nossa anélise, apenas os resultados correlacionados de
LRG3+ELG].

3.2.1.5 Dados de CMB (Planck)

Os dados usados aqui para CMB sao medi¢oes do Planck 2018, que incluem informacdes
sobre temperatura, polarizagdo, espectros de correlagio cruzada de polarizacao de temperatura
e reconstrucdo de mapas de lentes, Planck (TT, TE, EE+lowE+lensing )1 (PLANCK Collabo-

10" Dados disponivel em: <https://data.desi.lbl.gov/doc/releases/>.
' Para a andlise de CMB, todos os cédigos de likelihoods e dados do Planck podem ser obtidos em: <https:
/Ipla.esac.esa.int/pla/>.


https://data.desi.lbl.gov/doc/releases/
https://pla.esac.esa.int/pla/
https://pla.esac.esa.int/pla/
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ration et al., 2020c). Nestas andlises, foram considerados os cédigos de likelihood padrao: (i)
COMANDER para o espectro TT em baixos multipolos (¢), com dados de espectro no intervalo
2 < ¢ < 30; (ii) SimAll para o espectro EE em baixos multipolos, com dados de espectro no
intervalo 2 < ¢ < 30; (iii) Plik TT, TE, EE para os espectros TT, TE e EE, cobrindo 30 < ¢ < 2500
para TT e 30 < ¢ < 2000 para TE e EE; (iv) Reconstrugdo do espectro de poténcia de lentes
com 8 <[ <400. Para mais detalhes das likelihoods veja as Refs. PLANCK Collaboration et al.
(2020b) e PLANCK Collaboration et al. (2020c).

3.2.2 Combinacao de Conjuntos de Dados

Investigamos o impacto do fisico ou da WEC prior, no caso de y > 0, na estimativa dos
parametros cosmoldgicos do modelo em andlise. O c6digo CLASS nao modificado ja resolve
automaticamente violagdes passadas da WEC. Uma andlise estatistica Bayesiana foi realizada
com e sem a inclusdo desse prior, para duas diferentes pesquisas. Na primeira pesquisa, foram

utilizados cinco conjuntos de dados diferentes:

1. Background: Composto por dados de SNe la (as amostras Pantheon), CC (30 medidas de
H(z)) e BAO (DESI DR1);

2. Background+Hy: Composto por Background e Hy;

3. Planck: Composto pelos dados completos de CMB do Planck, combinados com a recons-
trugdo de lentes, Planck (TT, TE,EE+lowE+lensing);

4. Background+Planck: Composto pela combinagdo de Planck+Background,

5. Background+Planck+Hy: Composto pela combinacdo de Planck+Background, com Hy.
Na segunda pesquisa, foram utilizados também cinco conjuntos de dados diferentes:

1. DESI+CC: Composto por dados de CC (com 32 medidas de H(z)) e BAO (DESI DR2);

2. DESI+CC+Pantheon+: Composto por dados de SNe la (as amostras PantheonPlus), CC
(32 medidas de H(z)) e BAO (DESI DR2);

3. CMB: Composto pelos dados completos de CMB do Planck, combinados com a recons-
trugdo de lentes, Planck (TT, TE,EE+lowE+lensing);

4. CMB+DESI: Composto pela combinacdo de CMB e BAO (DESI DR2);

5. CMB+DESI+Pantheon+: Composto pela combinagcdo de CMB epor dados de SNe la (as
amostras PantheonPlus), CC (32 medidas de H(z)) e BAO (DESI DR2).
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3.2.3 Analise estatistica

A andlise estatistica é feita por intermédio do c6digo MontePython que leva em consi-
deracdo o conhecimento dos conceitos basicos da distribuicao de densidade de probabilidade
(fungio likelihood, ), qui-quadrado ()?) e a matriz de covariancia, que fornece o melhor ajuste

para um conjunto de parametros. Aqui veremos alguns aspectos relacionado a andlise estatistica

3.2.3.1 Funcéo Likelihood

A fungdo distribui¢ao de densidade de probabilidade (FDDP), também denominada de
fungio likelihood %, fornece a melhor estimativa para os valores de um conjunto de parimetros
de uma determinada base de dados, € expressa por (VUOLO, 1996; HELENE; VANIN, 1991;
LIMA, 2020).

A2
L =< exp [TX] (3.69)

3.2.3.2 Qui-quadrado (x?)

Considerando um sistema com N varidveis aleatorias x;, xz ¢ definido sendo a soma dos
quadrados das distancias, d;, com relacao aos ajustes dos pontos num determinado conjunto de
dados via o método dos minimos quadrados (MMQ) (BONAMENTE, 2017; BEVINGTON;
ROBINSON, 2003; VUOLO, 1996; HELENE; VANIN, 1991; TAYLOR, 1997),

N

xzzid?:Z{M}, (3.70)

0;

em que y(x;) representa o valor do cédlculo de y com relagdo ao ponto x;. Este representa o valor
verdadeiro (ou o valor tedrico) para y. Enquanto, y; representa um valor experimental (ou valor

observacional) em torno de y(x;), com um desvio padrdo associado de o;.

3.2.3.3 Cédigos CLASS, MontePython e GetDist

A andlise estatistica é feita por intermédio do c6digo MontePython !> (BRINCKMANN;
LESGOURGUES, 2019; AUDREN et al., 2013b), que utiliza o cédigo CLASS 14 (BLAS;
LESGOURGUES; TRAM, 2011; AUDREN et al., 2013b). No c6digo MontePython, o método
Markov Chain Monte Carlo MCMC) (METROPOLIS et al., 1953; HASTINGS, 1970) é usado
para realizar a anélise estatistica dos dados de entrada, comparando-os com as previsdes tedricas
fornecidas por uma versao modificada do c6digo CLASS, adaptada para levar em conta a estrutura
cosmolégica descrito na se¢iio 3.1. Para usar os modelos ACDM e ®CDM '3, ndo é necessario

fazer modificag@o no cédigo. No entanto, para outros modelos, como os modelos interagentes,

12
13
14

Na literatura pode ser encontrada ainda por verossimilhanga.

A documentacdo do cddigo esta disponivel em: <https://github.com/brinckmann/montepython_public/>.
A documentacdo do cédigo esta disponivel em: <https://lesgourg.github.io/class_public/>.

15" Do inglés: @ Cold Dark Matter.
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€ necessdrio implementar tanto as equagdes de background quanto as equacdes perturbadas
do fluido, considerando a contribuicdo perturbativa linear do modelo no cédigo. Para todas as
cadeias, durante a andlise MCMC do MontePython € exigido que o parametro de convergéncia
Gelman-Rubin atenda a condi¢do R—1<0.01 (VATS; KNUDSON, 2018; GELMAN; RUBIN,
1992). Utilizamos GetDist!® para analisar e plotar as cadeias (LEWIS, 2019a; LEWIS, 2019b).
Ele permite criar graficos de contorno, histogramas, correlagdes de pardmetros, entre outros, a
partir de conjuntos de dados gerados por c6digos como o MontePython. Nesta parte, utilizando a
biblioteca GetDist, as amostras em que o parametro Y ndo satisfaz as condi¢des das equacdes
(3.48) e (3.49) foram filtradas. Essas equagdes estabelecem limites especificos para o valor de 7.
Assim, apenas as amostras que atendem a essas restricdes sao consideradas na andlise posterior,

especificamente com o prior aplicado.

3.2.3.4 Método Markov Chain Monte Carlo

O método MCMC é uma técnica de integragiio de Monte Carlo!'” por meio das cadeias
Markov '3. Dentre diversos algoritmos de MCMC, tem o algoritmo de Metropolis-Hastings
(METROPOLIS et al., 1953; HASTINGS, 1970). Em um trabalho posterior, GEMAN e GEMAN
(1984) introduziu um caso especial para o algoritmo Metropolis-Hastings (BROOKS et al., 2011;
GEMAN; GEMAN, 1984; ANDRIEU et al., 2003; RAVENZWAAIJ; CASSEY; BROWN, 2018).
No Apéndice A é mostrado uma ideia simplista do algoritmo em questdo, no qual leva conta a

estatistica bayesiana.

3.2.3.5 Matriz de informacdo de Fisher e matriz covariancia

A Matriz de Informacao de Fisher (MIF) € utilizada no processo de determinar incertezas
dos parametros cosmoldgicos através das andlises estatisticas dos dados observacionais/simu-
lados. Esta, por sua vez, corresponde a 1/2 da matriz Hessiana da funcio qui-quadrado (x2),

expressa por (PAPATHANASIOU, 1993; KAGAN; LANDSMAN, 1999; TAYLOR, 1997;
OLIVEIRA-FILHO; SARAIVA, 2004; BRINCKMANN; LESGOURGUES, 2019; COE, 2009):
1 9%y 9*IngZ

Fl,=F, — —_ , (3.71)
Fliy =Fj 29pidpj  Ipidp;

as derivadas parciais sdo relativo aos parametros do modelo. Ela se relacionada com a matriz de
covariancia por intermédio
C=F"' (3.72)

16 A documentagio do cédigo estd disponivel em: <https://getdist.readthedocs.io/>.
17" Monte Carlo: Significa geracio/amostragem aleatéria de nimeros (amostra de uma distribui¢io).
18 Markov Chain: Significa cadeia de nimeros, em que cada nimero é dependente do niimero anterior.


https://getdist.readthedocs.io/
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CAPITULO

RESULTADOS E DISCUSSOES

“O que sabemos é uma gota; o que ignoramos é um oceano”
(Isaac Newton)

Neste capitulo, apresentaremos os resultados obtidos e discussdes relacionadas. Na
secdo 4.1 discutiremos os resultados quando o parametro da EoS foi fixado w, = —1. Estes
resultados rendeu a publicacdo Lima, Marttens e Casarini (2025). Na secdo 4.2 discutiremos os

resultados quando o parametro da EoS nao foi fixado w, = —1.

4.1 Resultados observacionais com o parametro da EoS

fixado em w, = —1

Quando nio incluimos os dados do Planck em nossa anélise, consideramos os seguintes
pardmetros cosmolégicos: Z={w,, Hyp, v}, onde w, é o pardmetro de densidade fisica de matéria
escura, e os parametros derivados: @/:{Qmo, wp }, onde wy, e Q0 representam, respectivamente,
os parametros de densidade fisica de bérions e densidade de matéria atual. Por outro lado, quando
incluimos os dados do Planck, os parAmetros sdo: Z={1000, n;, ln(lOloAs), @p, O, Treios ¥}
onde 1008, ny, In( IOIOAS) € Treio TEPresentam, respectivamente, o tamanho angular do horizonte
acustico (escalado por 100), o indice espectral escalar, o logaritmo da amplitude do espectro
primordial de poténcia escalar, e a profundidade 6ptica de reionizacdo. Os parametros derivados
sdo: 9/:{H0, Qn0, 03, Sg}, onde o3 e Sg representam, respectivamente, o desvio padrao das
flutuacdes de densidade em uma esfera de raio de 8 h~! Mpc, e o pardmetro de crescimento de
estruturas, com o parametro da EoS fixado em w, = —1. No caso do modelo ACDM, o parametro

de interag¢do ¥ ndo estd contido nas amostras.

Inicialmente, na préxima subsecao introduziremos os resultados obtidos para o modelo

ACDM, mas sem se aprofundar numa discussao para os resultados apresentados. Estes servirdo
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para fins de comparacgdo e base para discussdes dos resultados do modelo com acoplamento

quadratico com discussdes apresentadas na subsecdo posterior.

4.1.1 Resultados observacionais do modelo ACDM

Nesta subsecdo apresentaremos os resultados observacionais do modelo ACDM. Este
€ o modelo padrao da cosmologia atualmente. Este modelo tem o parametro da EoS @, = —1,
representando a energia de vicuo. No entanto, os resultados apresentados nesta secao servirdo de
base para fins de comparacdo e validacio dos resultados obtidos para o modelo com acoplamento

quadratico apresentado na proxima se¢ao.

Aqui, apresentaremos os resultados obtidos na andlise estatistica para 0 modelo ACDM.
Estes incluem um grafico triangular com os resultados, conforme mostrado na Figura 4.1,
juntamente com as Tabelas 4.1 e 4.2, que exibem os principais parametros cosmoldgicos dentro
de um intervalo de niveis de confianca ! (C.L.) de 1o para este modelo.

Tabela 4.1 — Resultados da andlise estatistica do modelo ACDM em 1o C.L., usando os conjuntos de dados:
Background e Background+Hj.

Parametro Background  Background+Hy
+0.0056 +0.0060
0} 0.1181 ) 00ea  0.12037 500
Ho [km/s/Mpc]  68.9170% 69.40103,
+0.011 +0.011

Fonte: Elaborada pelo autor.

Tabela 4.2 — Resultados da andlise estatistica do modelo ACDM em 1o C.L., usando os conjuntos de dados: Planck,
Planck+Background e Planck+Background+Hj.

Parametro Planck Background+Planck Background+Planck+H)
1000, 1.041891 000050 1.04209"5-00057 1.0421310-00058
In 10104 3.04570014 3.05379013 3.054 19018
ng 0.9650 00041 0.9704 00038 0.9715"0 0035
Wy 0. 02237*8 oo 02253+8 e 0. 02258*8 ool
O 0.1200700012  0.118031)-0008¢ 0.11758 100007
Treio 0.0544F0-0074 0.0603*0-9073 0.0611F-0067
Ho [km/s/Mpc]  67.387033 68.3079-3 68.521949
Qo 0. 3152+g o073 0.302713:0930 0. 2999*8 gggg
o3 0.81161000%0 0.8094F)-0064 0.8081 0000
0.013 0.010 0.0091
Sg 0.83219013 0.81310010 0.809070-0%1

Fonte: Elaborada pelo autor.

' Do ingés: confidence level (C.L.).
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Figura 4.1 — Gréfico triangular com os parametros cosmolégicos livres no modelo ACDM, usando os conjuntos de
dados: Background, Background+Hy, Planck, Background+Planck e Background+Planck+H,.
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Fonte: Elaborada pelo autor.
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4.1.2 Resultados observacionais do modelo com acoplamento qua-

dratico

Os resultados de nossa andlise sdo apresentados nas Tabelas 4.3 e 4.4, com e sem 0 WEC

prior. Para os testes de background, o parametro de densidade fisica de barions foi fixado em

o, = Quoh? = 0.022 (DESI Collaboration et al., 2025¢), enquanto nas andlises que incluem

dados da CMB, @, é um parametro livre.

Tabela 4.3 — Resultados da andlise estatistica em 1o C.L., considerando as andlises sem e com a WEC prior, usando
os conjuntos de dados: Background e Background+Hy.

Parimetro Background Background+H,

Sem prior WEC prior Sem prior WEC prior
% 0.011913 > —0.126 0.107011 > —0.092
o 0.11610012 0129370090 0.10470070  0.12927 00087
Ho [km/s/Mpc]  69.07]7 68.137050 70.2110 68.990:%3
Qo 0.29110000  0.3267003, 025670013 0.318700%8

Fonte: Elaborada pelo autor.

Tabela 4.4 — Resultados da andlise estatistica em 1o C.L., considerando as andlises sem e com a WEC prior, usando
os conjuntos de dados: Planck, Planck+Background e Planck+Background+Hy.

A Planck Planck+Background Planck+Background+H)
Parametros
Sem prior WEC prior Sem prior WEC prior Sem prior WEC prior
+0.14 +0.078 +0.067
' 0‘081%' 00030 " _041)102)030 0.0771%%%30 - _Ofos §0034 o 1071%%%27 - _Ofol(?olo%
10091% 1'04191+‘8€P§)3° 1.04187;8;(()){)‘?30 1.04206;889230 1'042213@)06?%’03 4 1'04212+‘6’€P£’27 1'04215185’9924
0 ot e 11 N 11 A et Mt 1t SRt 18
ng 0.9654700041 0964770000 0.969610 0033 0.97071 50033 0.9704700038 09722700037
@y 0.02238 7000012 0.022361 000014 0.022507000013  0.02250 1000013 0.02254 500013 0.02263 000013
o 0.10419:922 0.12870:003% 0.10375018 0.12360:0040 0.097 5017 0.1191 39012
+0.0076 +0.0070 +0.0072 +0.0076 +0.0074 +0.0070
Treio 0.0544 700076 0.0539700070  0.0588700003  0.0592790076  0.050410:007¢  0.0628 700070
Hy [km/s/Mpc] 68.2113 66.70970 68.971979 68.00704! 69.3870:53 68.5310:38

+0.058 +0.020 +0.042 +0.011 +0.039
Q0 0.27578'?26 0.347_8_8% 0.267_882% 0'318_8‘8{% 0.251 _88%
o yonie et - St TRt 1 At 1
Sg 0.86910041 0.819+0015 0.845+0022 0.80380 0098 0.857+002¢

+0.0052

o 3001 051

08001 s
0.8047 009

Fonte: Elaborada pelo autor.

Na Figura 4.2, sdo mostradas as curvas de contorno e as distribui¢des dos posteriores
correspondentes, sem implementagdo da restricdo da WEC nas solu¢des de background. Na
Figura 4.3, sdo mostradas as curvas de contorno e as distribuicdes dos posteriores, levando
em consideragdo a restricdio da WEC. Ambas as figuras exibem regides de contorno em niveis
de confianca de 1o e 20 C.L., respectivamente. As regides de confianca para Hy, Q,,,0 € O3
sdo menos restritivas sem o0 WEC prior e mais restritivas com ele, sendo consistentes com 0s
resultados do Planck (PLANCK Collaboration et al., 2020c) em 2.30 C.L.. As Figuras 4.2 ¢ 4.3

mostram uma anticorrelacdo entre o parametro de interacao Y e o parametro @, (ou com £,,,0,
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Figura 4.2 — Grafico triangular com os parametros cosmoldgicos livres, considerando as andlises sem WEC
prior, usando os conjuntos de dados: Background, Background+Hj, Planck, Background+Planck
e Background+Planck+Hj.
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Fonte: Elaborada pelo autor.
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Figura 4.3 — Gréfico triangular com os pardmetros cosmoldgicos livres, considerando as andlises com WEC
prior, usando os conjuntos de dados: Background, Background+Hj, Planck, Background+Planck

e Background-+Planck+H,.
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Fonte: Elaborada pelo autor.
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conforme € mostrado na Figura 4.7), e exibem uma correlagdo entre o parametro de interacdo y e
os parametros 0g, Sg € Hy. Para interpretar essas correlagdes, € util observar como os observaveis

mudam conforme os parametros envolvidos mudam.

Na Figura 4.4 sdo mostradas a taxa de expansdo H(z) (painel superior) e a distincia de
luminosidade Dy (z) (painel inferior) como uma fungio do redshift para diferentes valores de
Y. Mesmo se considerarmos apenas o background, podemos apreciar um efeito compensatorio
entre ¥ e 0. A medida que €,,0 aumenta, o crescimento do parametro de Hubble, que esta
relacionado aos dados dos crondmetros cosmicos, diminui, uma vez que, na auséncia de cur-
vatura, a contribuicdo da energia escura aumenta. Uma vez que quanto menor o parametro v,
maior a supressao da contribuicdo da densidade de energia da matéria escura (ver Figura 3.2),
encontramos uma anticorrelacio entre €, € o parametro de interagdo y. Consequentemente, a
correlag@o entre ¥ e a constante de Hubble é direta, pois H(z) aumenta com Hy. Similarmente, a
distancia de luminosidade relacionada aos dados de supernova do tipo Ia, uma vez que incorpora
a integral de H (z)*l, aumenta com o aumento do parametro €2,,0 (ou diminui com o aumento de
Hy), assim como diminui com o aumento do parimetro y. E possivel repetir a mesma avaliagio
para a distncia angular Dy, relacionada aos dados de BAO, uma vez que Dy, = (1 + z)ZDA.

Figura 4.4 — O painel superior mostra a taxa de expansdo H(z) como uma funcdo do redshift z para diferentes
valores de ¥, enquanto o painel inferior exibe a distancia de luminosidade Dy, para os mesmos valores

de y.
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Fonte: Elaborada pelo autor.

A Figura 4.5 mostra o espectro de poténcia da temperatura conforme o parametro 7y varia,
onde € possivel comparar esse comportamento com o observado com mudangas nos parametros
Q0 € og. Um aumento no valor de €,y antecipa a época de radiacdo (veja a Figura 3.2) e,
através do efeito de condug¢do da radiagdo, suprime o espectro de poténcia (HU; DODELSON,
2002; WANDS; PIATTELLA; CASARINI, 2016). De maneira similar, um aumento no parametro
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Y também antecipa a época da radiacdo, produzindo o mesmo efeito. Por outro lado, um aumento
no parametro og corresponde a um aumento na amplitude das perturbagdes escalares, ou a um
aumento nas anisotropias de temperatura. Isso implica que, para ajustar os dados relacionados as
flutuagdes de temperatura do fundo césmico de micro-ondas, encontramos uma anticorrelagao
entre o parametro Yy € o parametro £2,,0, € uma correlagdo com o parametro o3 €, portanto, com o
parametro Sg.

Figura 4.5 — Espectros de poténcia de temperatura da CMB para diferentes valores de y. Utilizamos o cédigo

CLASS e, para o modelo ACDM, fixamos os parametros y =0, @, = —1, @, = 0.1200, w, = 0.02237
e h =0.6736 (PLANCK Collaboration et al., 2020c), respectivamente.

50007 | —— ACDM
7000 1 . — v =0.3
% 6000 ] — =701
= v =—0.2
55000- 1 — y=-03
&~
So
O
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Multipole ¢

Fonte: Elaborada pelo autor.

Note que as mesmas tendéncias acompanham outros modelos que exibem fisica de
acoplamento semelhante (MARTTENS et al., 2017b; MARTTENS et al., 2019).

Os graficos triangulares nas Figuras 4.2 e 4.3 mostram os resultados dos posteriores
para o parametro de interacdo Y s@o apresentados em dois cendrios: sem o uso de um prior e
com a aplicacdo do WEC prior, respectivamente. Para o caso sem prior, em todas as andlises, o
valor médio de 7y é ligeiramente maior que zero, o que significa que a WEC sera inevitavelmente
violada no futuro. Em contraste, quando o WEC prior é levado em consideracdo, o valor médio

de y é sempre negativo, satisfazendo a WEC.

Os resultados com WEC prior em 1o C.L. para y ndo satisfazem o modelo padrao
ACDM. Em todos os casos, o limite ACDM (y = 0) € satisfeito dentro do 20 C.L..

Os gréficos triangulares nas Figuras 4.2 e 4.3 mostram também os resultados dos pos-
teriores para Hy. Tanto no caso com o WEC prior quanto sem ele, quando os conjuntos de
dados Background, Background+Hj e Planck sdo usados, observa-se restrices mais fracas

na constante de Hubble, com uma média de melhor ajuste em torno de Hy ~ 67.9 — 69.1 km
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s~! Mpc™!, destacando a necessidade de adicionar mais dados nessas analises. Ao combinar
dados de Background com dados de Planck, as restrigcdes sdo melhoradas. Na subsegdo 4.1.1,
mostramos nossa andlise para 0 modelo ACDM (Y = 0) com o mesmo conjuntos de dados para
fins de comparacdo. A tensdo de Hy entre a andlise que inclui os dados do Planck e a anélise que
inclui apenas os dados de Background € reproduzida. O modelo de interacdo € consistente com

ACDM até 20 C.L., e ndo podemos apreciar uma diminui¢do significativa da tensao de Hy (Veja
as Tabelas 4.1 € 4.2).

Na Figura 4.6, é apresentado o gréfico para o plano oy - Hy. No caso em que o WEC
prior ndo foi usado, as restri¢des sdo mais fracas, enquanto no caso em que o prior foi adotado,

as restri¢cOes sao mais rigorosas € as estimativas tendem a um valor menor de og. Os resultados

Figura 4.6 — Grafico do parametro og em funcio do pardmetro de Hubble Hy, sem o WEC prior e com o WEC
prior.
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Fonte: Elaborada pelo autor.

das andlises com o WEC prior produzem valores médios de aproximadamente 67.7 km s~!
Mpc~! para Hy e 0.78 para og. A preferéncia por valores mais baixos de oy alivia a tensdo o3
entre os resultados primarios da CMB do Planck 2018 (PLANCK Collaboration et al., 2020c)
e as observagdes de lentes gravitacionais fracas do levantamento de cisalhamento césmico
KiDS-1000 (HEYMANS et al., 2021).

A Figura 4.7 mostra o grafico do parametro de interacdo Yy versus o parametro de
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densidade de matéria Q,,0 com e sem o WEC prior. No caso sem o WEC prior, todos os
conjuntos de dados t€m restricdes fracas nos parametros y e £,,0, que parecem melhorar quando
os dados de Background e Hy sdo combinados com os dados do Planck. A inclusdo do WEC
prior melhora significativamente as restricdes dos parametros, resultando em valores mais altos
de Q,,0, 0 que contribui para aliviar a tensdo de Sg entre os resultados da CMB do Planck e
as estimativas do levantamento de cisalhamento césmico KiDS, conforme discutido nas Refs.
(PLANCK Collaboration et al., 2020c; HEYMANS et al., 2021; JOUDAKI et al., 2017b;
JOUDAKI et al., 2017a).

Figura 4.7 — Gréfico do parametro de interagdo Y vs. o pardmetro de densidade de matéria Q,,,0 sem o WEC prior
(painel esquerdo) e com WEC prior (painel direito).
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Fonte: Elaborada pelo autor.

Finalmente, na Figura 4.8 apresentamos estimativas da quantidade Sg = 0g (£2,,0/0.3) 172
que descreve o crescimento de estruturas, com e sem o WEC prior, usando os conjuntos de
dados que incluem Planck. Os resultados das andlises sem o0 WEC prior, tém restri¢des fracas
para Sg e €,,0. Em contraste, as andlises com o0 WEC prior apresentam boas restricdes, com
valores médios em torno de 0.809 e 0.323 para Sg e £,,0, respectivamente. Esses resultados
estdo de acordo em 2.3¢ C.L. com os resultados do Planck 2018 (PLANCK Collaboration et
al., 2020c) e 1.60 C.L. com o DESI survey (DESI Collaboration et al., 2024) para o modelo
ACDM, e também sdo consistentes com os resultados de dados de lentes gravitacionais fracas
do KiDS-1000 (HEYMANS et al., 2021), bem como dados de agrupamento e lentes do Dark
Energy Survey (TROXEL et al., 2018; AMON et al., 2022) em ~ 3.50 C.L.. As andlises com o
WEC prior também sdo compativeis com os resultados das andlises para o modelo ACDM (veja
subsecao 4.1.1, Tab. 4.2) em 1.3 C.L.
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Figura 4.8 — Gréfico do parimetro de densidade de matéria £,,,9 vs. o pardmetro Sg sem o WEC prior e com o WEC

prior.
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Fonte: Elaborada pelo autor.

4.2 Resultados observacionais com o parametro da EoS

nao fixado em o, = —1

Em nossa andlise, consideramos os seguintes parametros cosmolégicos: Z={1000y, n;,
In(10'°4,), @y, @, Treio» Ho» Qumo» O3, Ss. ¥ » @y}, onde m, é o parimetro da EoS. Quando os
dados do Planck ndo sdo incluidos em nossa andlise, consideramos os seguintes parametros
cosmoldgicos: &Z ={w., Hy, ¥, @}, e o parAmetro derivado &' = {Q,,0}. Por outro lado,
ao incluir os dados do Planck na andlise, os parametros considerados sdo: & = {1006y, ng,

ln(lOloAs), Wp, Wc, Treios ¥ Wy} € 0s pardmetros derivados sdo: 2'= {Hy, Qun0, 08, Ss }.

Os resultados de nossa analise sdo apresentados nas Tabelas 4.5 e 4.6, com e sem 0 WEC
prior para o modelo com acoplamento quadratico. Nestas andlises, o parametro da EoS w, é
considerado como um parametro livre. Para o conjunto de dados que ndo contém Planck (dados
de CMB), o parametro da densidade fisica de barions foi fixado em @, = Quoh? = 0.02218
(DESI Collaboration et al., 2025b). No entanto, nas andlises que incluem dados de CMB, @, é

tratado como parametro livre.
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Tabela 4.5 — Resultados da andlise estatistica em 10 C.L. para o modelo com acoplamento quadratico com @, ndo

fixado, considerando as andlises sem e com a WEC prior,

usando os conjuntos de dados: DESI+CC e

DESI+CC+Pantheon+.
. DESI+CC DESI+CC+Pantheon+
Parametros
Sem prior WEC prior Sem prior WEC prior
% —-0.207075  —027%07  —0.58+0.17  —0.58+0.16
0.039 0.019 0.019 0.019
o) 0.14570033  0.157% 003 0.185%)012 0.18510012
Ho [km/sMpc] 709113 70.811> 68.4+ 1.0 68.4+1.0
o, —1.12010099  —1.141700583  —1.143+£0.065 —1.144£0.064

QmO

0.078
0.3321'0_057

0.042
0.357f0054

0.036
0.443f0‘027

0.036
0.4441’0'027

Fonte: Elaborada pelo autor.

Tabela 4.6 — Resultados da andlise estatistica em 1o C.L. para o modelo com acoplamento quadritico com @,
nio fixado, considerando as andlises sem e com a WEC prior, usando os conjuntos de dados: CMB,

CMB+DESI e CMB+DESI+Pantheon+.

Parimetros CMB CMB+DESI CMB-+DESI+Pantheon+
Sem prior WEC prior Sem prior WEC prior Sem prior WEC prior
+0.0160 +0.094 +0.034 +0.034
Y 0.003£0.021  —0.01677301%0  0.009870002  —0.075+£0.048  —0.142700% —0.144+0:033
1006, 1.04194 7000033 1.04192£0.00031 1.042124£0.00029 1.0421170:00037 1.04222£0.00028 1.04222 £0.00028
In10'04, 3.037+0.013 3.0377901 3.049 10013 3.04870012 3.0581001 3.0581001
g 0.9669™0. 0033 0.9664700038  0.97094+0.0036 0.9705£0.0035 0.9744£0.0035  0.9744 £0.0035
oy 0.02243 £0.00016 0.02242£0.00014 0.02253 +0.00014 0.022517900013 0.02265 £ 0.00013 0.02265 £ 0.00013
oc 0.1178+£0.0063  0.123370.003 0.115+£0.017  0.1311:£0.0082  0.139670005¢ 0.139970-00%
o —1.7440.36 ~1.667033 —1.144£0.042  —1.166+0.038  —1.0677)03 —1.0687 002
Treio 0.0524+0.0066  0.052275:9935 0.0592700058  0.0586£0.0070  0.064570-00% 0.06457 59068
Hy [km/s/Mpc] 93110 9019 73.1210.02 72821086 69.80£0.55 69.80£0.56
Qo 0.173}§;§§3 0'191%@% 0.258 i+ 00.0%4 0.291+£0.018 0.334;%;5?2 0.335§§;§?§
o3 1.02511 0.9637 (00 0.87770976 079140035 0.72570013 07247001
Sg 0.753+0.038 0.752+0.038 0.806 10030 0.778+£0.013 0.765 9019 0.764"5019

Fonte: Elaborada pelo autor.

Na Figura 4.9, sdo apresentados os graficos triangulares com curvas de contorno e
distribui¢des posteriores sem o WEC prior, no modelo de acoplamento quadrédtico com o
parametro da EoS @, como parametro livre. Por outro lado, a Figura 4.10 exibe os mesmos
graficos com a imposicao da WEC prior. Ambas as figuras mostram as regides de contorno em

1o e 20 C.L., respectivamente.

As Figuras 4.9 e 4.10 mostram uma anticorrelagdo entre o parametro de interacao y e o
parametro ., assim como uma anticorrelacdo entre o parametro da equagdo de estado w, e H.

As mesmas explicagdes usadas nas Figuras 4.4 e 4.5 também sdo aplicadas aqui.

O parametro Y apresenta fracas restricdes com os parametros ., Hy € @y, tanto sem
quanto com a imposi¢do do WEC prior, exceto quando os dados da CMB sdo combinados com
outros conjuntos de dados na andlise. Isso ocorre devido a auséncia de informacdes da CMB

sobre o universo primordial e sobre as perturbacdes, uma vez que os dados de épocas tardias
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Figura 4.9 — Gréfico triangular com os pardmetros cosmoldgicos livres, considerando as analises sem o WEC prior,
no modelo de acoplamento quadratico com o pardmetro da equagdo de estado w, livre, utilizando os
conjuntos de dados: DESI+CC, DESI+CC+Pantheon+, CMB, CMB+DESI e CMB+DESI+Pantheon+.
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Fonte: Elaborada pelo autor.
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Figura 4.10 — Gréfico triangular com os parametros cosmoldgicos livres, considerando as andlises com o WEC prior,
no modelo de acoplamento quadratico com o pardmetro da equacio de estado w, livre, utilizando os
conjuntos de dados: DESI+CC, DESI+CC+Pantheon+, CMB, CMB+DESI e CMB+DESI+Pantheon+.
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Fonte: Elaborada pelo autor.
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(BAO, CC e SNe Ia) sao sensiveis a expansdo, mas nao conseguem quebrar as degenerescéncias
entre esses parametros. Em contraste, a inclusdo da CMB melhora significativamente as restri¢cdes
ao fixar @, e o histdrico de altos redshifts (LIU; WANG; ZHAO, 2024; LEMOS; LEWIS, 2023;
DESI Collaboration et al., 2025c¢), exceto para as andlises que utilizam apenas os dados de CMB,
principalmente, em modelos com ®, varidvel. Pois, a CMB nao fornece informagdes suficientes
sobre a evolugdo tardia do universo quando € dominado pela energia escura. Esta por sua vez,

tem pouca influéncia na época da recombinagdo (z ~ 1100) (WEINBERG et al., 2013).

Neste modelo de acoplamento quadratico com o parametro EoS @, sendo um parametro
livre, considerando o WEC prior, Y = 0 (wCDM) € satisfeito apenas em 4.2¢ C.L.. Apenas
quando o conjunto de dados CMB+DESI € usado (sem considerar o WEC prior), a andlise
resultaem ¥ > 0 em 1o C.L., indicando inevitavelmente que a WEC sera violado no futuro. Os

outros conjuntos de dados resultam em ¥y < 0 (ou ¥ = 0), o que impede a violacao da WEC.

Na Figura 4.11, é exibido o grafico para o plano @w—€2,,0 para o modelo de acopla-
mento quadratico, considerando o WEC prior. Todos os contornos representam 1o e 20
C.L., respectivamente. O conjunto de dados que impde as restricdes mais fortes em €,,0 €
@, ¢ CMB+DESI+Pantheon+, em contraste com os outros conjuntos de dados. Considerando
o WEC prior, determinamos: @, = —1.66f8:;g e Q0 = 0.191Jj8:8‘5l3t para CMB. Enquanto
isso, combinando DESI BAO com CMB (CMB+DESI), encontramos @, = —1, 134f8:82(7) e
Q0 = 0.291 £ 0.018. Por fim, as restricdes mais fortes sdo obtidas ao incluir dados SNe
Ia (CMB+DESI+Pantheon+), resultando em @, = —1.0687:8:8%3 e Q0= 03351“8:8%(2). Na Fi-
gura 4.12 € mostrado o grafico para o plano ,,0 — Hy no modelo de acoplamento quadra-
tico, com o WEC prior e o parametro da EoS @, como um parametro livre e contornos re-
presentando 10 e 20 C.L., respectivamente. Considerando apenas o WEC prior, determina-
mos: Hy = (90719) km/s/Mpc para a CMB. Enquanto, combinando DESI BAO com CMB
(CMB+DES]I), encontramos Hy = (72.8270-5¢) km/s/Mpc e Hy = (69.80+0.56) km/s/Mpc para
CMB+DESI+Pantheon+. Estes resultados sdo consistentes com o modelo @CDM da pesquisa
DESI DR2 (DESI Collaboration et al., 2025b) até 2.5 o C.L. e até 3 ¢ C.L. com o modelo
ww,CDM, quando ndo é considerado o conjunto de dados CMB+DESI (com este distoa até

12 o C.L.). Os demais resultados estao resumidos na Tabela 4.5.

A Figura 4.13 (painel esquerdo) mostra o grafico do pardmetro da EoS @, vs. o parametro
de interacdo ¥, considerando o WEC prior. O parametro ¥ é melhor restringido para o conjuntos
de dados CMB e com restri¢des mais fracas para os demais dados. Enquanto que, no parametro
da EoS w, ocorre o oposto, isto é, o conjunto de dados da CMB sofre degenerescéncia com o
aumento ou decréscimo de m,, enquanto os demais dados sdo degenerados com o aumento ou
decréscimo de y. A Figura 4.13 (painel direito) mostra o griafico do parametro de interagdo y
vs. o parametro de densidade de matéria Q,,9, com o parametro da EoS @, como um parametro
livre, considerando o WEC prior. Aqui o pardmetro de intera¢do y apresenta uma anticorrelagcdo

com o parametro £,,, exceto para o conjunto de dados da CMB (no qual a anticorrelagao é
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Figura 4.11 — Gréfico do parametro Q0 em fun¢do do pardmetro da EoS wy considerando o WEC prior, no modelo
de acoplamento quadratico, utilizando os conjuntos de dados: DESI+CC, DESI+CC+Pantheon+,
CMB, CMB+DESI e CMB+DESI+Pantheon+.

0.81 [ DESI+CC (WEC prior)
---- DESI+CC+Pantheon+ (WEC prior)
B CMB (WEC prior)

0.6, B CMB+DESI (WEC prior)
Bl CMB+DESI+Pantheon+ (WEC prior)

~25 —2.0 15 1.0

Fonte: Elaborada pelo autor.

bem suave ou inexistente). Todos os conjuntos de dados tém restri¢cdes fracas nos parametros y e
Q.0, exceto conjunto de dados da CMB que restringem bem o valor para y. No entanto, este
tém degenerescéncia e restricdo fraca para €. As restrigdes sao melhoradas em €,y quando
combinamos dados de DESI com dados da CMB e também para o pardmetro Y considerando os
demais conjuntos de dados.
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Figura 4.12 — O gréfico mostra as restri¢des nos pardmetros ,,0 € Hy com com o WEC prior e o pardmetro da EoS
@, como um parametro livre, no modelo de acoplamento quadratico.
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Fonte: Elaborada pelo autor.

Figura 4.13 — Grafico do pardmetro da EoS w, vs. o pardmetro de interacdo Y (painel esquerdo) e o parametro de
densidade de matéria ,,,9 vs. o parametro de interacdo Y (painel direito) com o pardmetro da EoS @,
como um parametro livre, ambos considerando o WEC prior.
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Fonte: Elaborada pelo autor.
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CAPITULO

5

CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

“Nao existe o direito & vida em nenhuma sociedade sobre a Terra hoje em
dia, nem houve tal direito em nenhuma época no passado (com algumas raras
excegdes, como entre os jainistas da India): criamos animais nas fazendas para
a matanca; destruimos florestas; poluimos rios e lagos até que os peixes nao
possam mais viver nesses ambientes; matamos veados e alces por esporte,
leopardos pelas suas peles e as baleias para fabricar fertilizantes: encurralamos
golfinhos, arfando e se contorcendo, em grandes redes; matamos a pauladas
filhotes de focas: e provocamos a extin¢cdo de uma espécie a cada dia. Todos
esses animais e vegetais sdo tdo Vivos como nés. O que é (calcadamente)
protegido ndo € a vida. mas a vida humana.”

(Bilhdes e Bilhdes, Carl Sagan.)

Neste capitulo, faremos as devidas conclusdes e abordaremos as perspectivas.

5.1 Conclusoes

Ao longo desta tese foi realizada uma breve abordagem dos principais pontos da cosmo-
logia relativistica, tendo como objeto de estudo a cosmologia do setor escuro. Nesta, o estudo foi
baseado na descricdo matematica dos modelos de intera¢do do setor escuro do Universo, especi-
ficamente, um modelo com acoplamento quadrético, designado como IDEM 2 por Marttens et
al. (2019). Além disso, estudamos também o modelo padrao ACDM para servir de comparacao
e validacao dos resultados do modelo interativo com a EoS fixa em @, = —1. Adicionalmente,
estudamos também o modelo interativo com acoplamento quadratico com a EoS nao fixada em

wx:_ .

O modelo padrao ACDM apresenta diferentes problemas, como o problema da constante
cosmoldgica, a coincidéncia cosmoldgica e a tensao do Hubble (ELLIS et al., 2011; SAMI,
2009; VELTEN; MARTTENS; ZIMDAHL, 2014; WEINBERG, 1989b; ZLATEV; WANG:;
STEINHARDT, 1999; MARTTENS et al., 2019; PEEBLES; RATRA, 2003; CAPOZZIELLO;
SARRACINO; SOMMA, 2024). Nesse sentido, diversos modelos e abordagens tém sido pro-
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postos para descrever melhor a natureza da energia escura. Consequentemente, varios modelos
interagentes foram sugeridos para capturar possiveis interagdes entre os componentes do setor
escuro do Universo. Nesta tese, exploramos um modelo interativo descrito por um termo de inte-
racio proporcional a p2/ (p. + px). A direcdo da transferéncia de energia depende do sinal de Q:
quando Q < 0, o processo de criacdo de matéria escura é aumentado e energia escura € decaido,
mas quando Q > 0, ocorre o oposto. Aqui, investigamos a consisténcia tedrica dessa classe de
cosmologias e mostramos que para valores positivos de ¥ (Y > 0), que corresponde fisicamente a
uma transferéncia de energia da matéria escura para a energia escura, este modelo em particular
prevé uma violagdo do WEC, especificamente uma violacio de p. > 0, que inevitavelmente

ocorrera na evolugao futura.

A andlise dos resultados foi executada usando os cédigos CLASS, MontePython e
GetDist, empregando cinco conjuntos de dados diferentes, conforme descrito na se¢ao 3.2. Na
primeira parte da pesquisa, com a EoS fixa em @, = —1, para todos os conjuntos de dados, os
resultados com o0 WEC prior mostraram valores negativos de Yy em 10 C.L, excluindo assim o
modelo padrao ACDM, que € reproduzido por ¥ = 0. No entanto, para as regides de 2c C.L., o
parametro de interacdo é y = 0, portanto, 0 modelo ACDM ¢ o preferido.

Nossos resultados mostraram uma notdvel anticorrelagdo entre o parametro de interacao
Y e Q,,0, bem como uma correlacao entre y e os parametros og, Sg € Hy. Fisicamente, reflete o
papel compensatdrio da interacdo no setor escuro: um aumento em Y reduz a contribui¢do efetiva
da matéria escura, que exige valores mais elevados de Hy e da amplitude das perturbacoes (03,
Sg) no ajuste dos observaveis cosmoldgicos. Por outro lado, a inclusio de interagdo pode atenuar
tensdes entre parametros obtidos por diferentes sondas cosmoldgicas, reforcando a importancia

deste tipo de modelo como alternativa ao modelo ACDM.

Em ambos os casos (com e sem 0 WEC prior) ndo apreciamos uma redugdo significativa
da tensdo de Hubble apresentada no ACDM. Por outro lado, a inclusdo do WEC prior melhora
significativamente as restricdes dos parametros, mostrando uma preferéncia por valores dras-
ticamente menores de 0g, 0 que alivia a tensdo de oy entre os resultados dos dados da CMB
(Planck 2018) (PLANCK Collaboration et al., 2020c) e os dados de lentes gravitacionais fracas
(KiDS-1000) (HEYMANS et al., 2021).

A inclusdao do WEC prior melhora significativamente as restrigdes dos parametros,
resultando em valores mais altos de €, e valores mais baixos de oy, que combinados levam a um
valor mais baixo de Sg, que estd incluido entre os valores previstos pelo Planck 2018 (PLANCK
Collaboration et al., 2020c), e os valores previstos pelos levantamentos de cisalhamento césmico
(HEYMANS et al., 2021; JOUDAKI et al., 2017b; JOUDAKI et al., 2017a). Em qualquer caso,
nossa andlise exibe que as previsdes do modelo com acoplamento quadrético sdo consistentes
com as estimativas atuais de oy e Sg dentro de regides de 2c C.L. com os resultados do Planck
2018 e com a pesquisa do DESI (DESI Collaboration et al., 2024) .

Adicionalmente, obtivemos os resultados da segunda parte da pesquisa, em que o parame-
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tro da EoS, do modelo interativo com acoplamento quadrético, ndo foi fixado em @, = —1. Nesta
parte também consideramos 5 conjuntos de dados diferentes, conforme descrito na secio 3.2. Os
resultados com o parametro EoS ®, sendo um parametro livre e com o WEC prior, satisfaz y=0
(wCDM) somente em 4.2 o C.L.. Nesta segunda parte, sem considerar o WEC prior, apenas o
conjunto de dados CMB+DESI resultaem ¥ > 0 em 1o C.L., que indica a violacdo da WEC no

futuro.

Os resultados mostraram uma anticorrelag@o entre o parametro de interacdo Y € o parame-
tro @, e também uma anticorrelagdo entre os @, e Hy. O parametro y apresenta fracas restricoes
com 0s parametros ®., Hy e wy, tanto com ou sem o WEC prior, que melhora quando os dados
da CMB sao combinados com outros conjuntos de dados. Os dados da CMB isoladamente nao
consegue resolver o parametro ®, (associado a anergia escura, que domina o Universo tardio)

causando grande degenerescéncias nos resultados para @, e outros parametros.

Nosso resultados, considerando os pardmetros €2,,0, @, € Hy sdo consistentes com o
modelo @wCDM da pesquisa do DESI DR2 (DESI Collaboration et al., 2025b) até¢ 2.5 c C.L. e
até 3 o C.L. com o modelo ww,CDM (desconsiderando os dados CMB+DESI).

5.2 Perspectivas

Por conta do surgimento de novos dados e por quebra de equipamento, nao foi possivel
ainda finalizar todos os resultados e andlises desta segunda parte da pesquisa com o parametro
da EoS , ndo fixado. Portanto, como perspectivas estamos interessados em avaliar o modelo
ww,CDM e fazer comparagdes com o nossos resultados em andamento com maior profundidade

para publicar nossos resultados.
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APENDICE

ESTATISTICA BAYESIANA E O ALGORITMO
DE METROPOLIS-HASTINGS

A.1 Teorema de Bayes

A estatistica bayesiana é obtida por (HASTINGS, 1970; METROPOLIS et al., 1953;
ETZ, 2018; PADILLA et al., 2019; SPEAGLE, 2019),

P(D|6,M)P(0)

P(O|D.M) = ==

(Teorema de Bayes) (A.1)

onde P(0 | D,M) é a probabilidade posterior do modelo (a probabilidade condicional de 6
devido o evento ocorrido D, M); M representa a hip6tese ou modelo; D € o conjunto de dados;
0 ¢é o parametro paramétrico que representa a referida hipotese/modelo. A a probabilidade do

evento D é obtida por
P(D) = / P(x,6)d6. (A2)
0

A.2 Algoritmo de Metropolis-Hastings

O algoritmo de Metropolis-Hastings leva em conta a estatistica bayesiana. Uma ideia
simplista para o método € assumir um conjunto de 6, D, M e uma distribui¢cdo X (PADILLA
et al., 2019; SPEAGLE, 2019; LEWIS, 2013; HASTINGS, 1970; METROPOLIS et al., 1953;
GEMAN; GEMAN, 1984; GELMAN; RUBIN, 1992; RAVENZWAAIJ; CASSEY; BROWN,
2018; BROOKS et al., 2011; MITZENMACHER; UPFAL, 2005; ANDRIEU et al., 2003;
BRINCKMANN; LESGOURGUES, 2019; CHRISTENSEN et al., 2001; SHARMA, 2017;
BOLMER, 2017). O método € iniciado em t = 0 e NV interacdes:

* Passo 1: Encontra 6,
9[+] - X (9[, 6) (A3)
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e Passo 2: Encontra a razdo a

P(D|6,:1,M)P(6,
:P(9[+1\D,M)_ (D] +113( )P(0,+1)

ZL(041)P(6,11)

D)
= = A4
Plo[DM) — TOBMEE ~Z(g)P(e)
* Passo 3: Geracgdo de 6, através de
6, > 1;
61 = { e Eem (A5)
o;, caso contrdrio .

* Passo 4: Incrementa ¢ e retorna ao passo 1.
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APENDICE

O REDSHIFT COSMOLOGICO, EXPRESSOES
E RESOLUCOES COSMOLOGICAS

B.1 O redshift cosmolégico e o lookback time

As medigdes do fator de escala a(t) sdo geralmente derivadas das observagdes do redshift
z. Vamos supor que um observador A esteja localizado na origem (r =0, 8 = 0, @ = 0), enquanto
um objeto astrondmico localizado na posi¢ao B (r =r, 0 = 61, ¢ = ¢1), conforme € ilustrado

na Figura B.1. Na consideracdo que a distancia entre eles seja grande o suficiente para desprezar

Figura B.1 — O observador estd na origem das coordenadas (0, 0, 0), enquanto observa uma galdxia localizada na
posicao (ry, 01, ¢1).

-
-
-

Fonte: Ryden (2017c¢).

pertubagdes existentes em pequenas escalas do espago-tempo. Dessa forma, podemos adotar a
métrica FLRW. Se uma onda eletromagnética for emitida no tempo #; pelo objeto astrondmico
B, viajando na direcdo de —r com 0 e ¢ fixos (d0; = d¢@; = 0) e detectada pelo observador
localizado em A no instante ¢y, o raio de luz viaja numa geodésica radial nula. Portanto, a
equacgdo que descreve esse movimento € dada pelo elemento de linha da métrica (RYDEN,
2017¢c; HARRISON, 2000; WEINBERG, 1972; COLES; LUCCHIN, 2002; WEINBERG, 2008c;
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CARROLL; OSTLIE, 2007; VAVRYCUK, 2022; LAZKOZ; LEANIZBARRUTIA; SALZANO,
2018; BAUMANN, 2022):

dr?

0=ds* = —c*dt* +a*(t)— =,
= e ) R

(B.1)

consequentemente,
+a(t)dr

\/1—kr?/R3

em que o sinal (+) corresponde a luz viajando da fonte (B) em sentido oposto ao da origem; o

cdt = (B.2)

sinal (-) corresponde a luz viajando da fonte (B) em direc¢do a origem (observador A). Neste caso,

/’0 cdt B / /’l dr
\/1 kr2/R2 \/1—kr2/R3

Por outro lado, considerando que a crista de onda seguinte seja emitida pela fonte no tempo

temos:
(B.3)

t1 + Ot e detectada pelo observador A no tempo fy + 6fy, podemos escrever:

/t0+5t() cdt /
t1+0t a / krz/R2

As equacgdes (B.3) e (B.4) tém seus lados direitos equivalentes, pois descrevem a posi¢do comovel

(B.4)

do objeto astrondmico, que permanece invaridvel diante da expansao do Universo. No entanto,

ao substituirmos a Equacao B.3 no lado esquerdo da Equacdo B.4, obtemos:
to+061y dt 0 cdt
/ = = / = (B.5)
n+én alt) Juoa(r)
A Equacdo B.5 pode ser definida como:

[ g 810) s+ 6) .6
—— = fltop+o01y) — f(t1 + 0t1). .
n+8n alt) ’ ¢ : 1

Por outro lado, analogamente podemos definir também

1 c o ¢ f0+0t0 ¢
[ [ [ ()0 1)) (o) )+ 0+ 810) 1)

n+8n a(t) a(t) 0 a(t)
= J) — f (1 +611) + fleg) — )+ f (to+St0) — fAea)

= f(to+610)— f(t1 + 6t1), (B.7)

Dessa forma, as equagdes Equacio B.6 e Equacdo B.7 podem ser consideradas equivalentes.

t0+810 cdt gl cdt o cdt t0+810 cdt
[orova i o cit .
n+én alt) t+61 a(t) n alt) fo a(t)

Por outro lado, pela Equacdo B.5, temos:

/IQJF&OC;JZ‘ _/tOC;dt B H zo c /t0+8t0 cdt /zo c o, B.9)
-+ a(t) noa(t) t1+5t1 (" a(t)

Assim,
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Dessa forma, obtemos:

W = =0 = — = =o. (B.10)

/l()+5t() cdt /’l‘] cdt to+0t cdt /f1+6t1 cdt
! n+6n alt) fo a(t) f a(t)

O intervalo de tempo correspondente ao pulso de luz emitido entre duas cristas consecu-
tivas é da ordem de 10~ s, logo, podemos assumir que o fator de escala a(t) permanece aproxi-
madamente constante neste intervalo. Portanto, podemos fazer a aproximagao a(to + 81y) ~ a(to)

e a(t) + 0t1) ~ a(t;), permitindo tratar a(z) como uma constante dentro da integral. Assim,

/l()+5l‘() cdt /I1+5ll cdt
1 a(t) N f a(t)’

obtemos:

1 to+0to cdt 1 +01 (B.11)
/ cdt = / cdt.
alto) Jiy a(t) Ju
Dessa forma, o calculo da integral resulta na seguinte relagdo:
Ot ot
el (B.12)

a(to) — a(n)’

sendo o periodo das ondas relacionado ao comprimento de onda A. Entdo, para cada caso, temos
7L1 = 6‘6[1 e A{) = C5l‘(). (B.13)

Logo, a Equacdo B.12 pode ser reescrita por

A t A
o M 0 an) A (B.14)
a(to)  a(n) a(to) Ao
Portanto, o redshift z e o comprimento de onda € relacionado por
AL —A
_AM_ K I:M—L (B.15)

A M A

em que A; representa o comprimento de onda do pulso de luz emitido pela fonte (o objeto
astronémico localizado em B), enquanto que A representa o comprimento de onda medido pelo
observadorA. A Figura B.2 mostra essa relacio, destacando os comprimentos de onda emitido e
recebido, considerando o efeito Doppler em consequéncia da expansao do Universo. Assim, ao
combinar a Equagdo B.14 com a Equagdo B.15, encontramos uma relacdo entre o redshift z e o

fator de escala a(t;)
_ a(n)
Z =
a(tr)

como a(fy) = ag = 1, generalizando rescrevemos por

—1, (B.16)

1 1

—— 1 ou  alt)=—, B.17
< () z+1 ( )

sendo o fator de escala a() inversamente proporcional ao redshift z.
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Figura B.2 — A figura mostra o comprimento de onda A; emitido pela fonte e o comprimento de onda Ay medido
pelo observador. Vemos um efeito Doppler para o vermelho no comprimento de onda recebido em
consequéncia da expansdo do Universo.

Al M

Emitido . Recebido

Fonte: Adaptada de Harrison (2000).

Da Equagio B.17, expandindo o termo 1/a(t) como uma expansio em série de Taylor e

considerando apenas os quatros primeiros termos da expansao:
3
(t - tO) ’

1 N d (1 (t_t)+1d2 1 (t_t)2+1d3 1
a(t) a(to) dt\a/|_, VT 2drr \a 1=ty 0 6dt* \a/ |,
(B.18)

desenvolvendo os termos do lado direito e reescrevendo em termos do pardmetro de desaceleragdo
(Equacao 2.26):

d> (1\ H? da\ H?
2 (3) = (2-%) =" eraw 8.19)
Analogamente, a terceira derivada em termos dos parametros jerk e desaceleracao:
(1 H?
— |- )=——(6+6 ). B.20

Dessa forma, podemos reescrever a Equacdo B.18 em termos dos parametros desaceleracdo, jerk
e Hubble:

1 0 1 .
= H )+ (1 + %) H} (1 =10)” = <H3 (6+6q(t0) + j(10)) (1 —10)?,  (B21)
com a(ty) = 1. Por outro lado, relacionando a Equac@o B.21 e Equacado B.17, podemos expressar
o redshift z observado de uma fonte através do lookback time, que é definido como diferenca
entre a idade Universo hoje 7y e a idade para um certo redshift z com a luz emita no tempo ¢

(t, =ty —t) (RYDEN, 2017b; VISSER, 2005)

1
2~ Holto— 1)+ (1 + %) Hy (10— 1) + < H3 (6460 + jo) (to— 1)’ (B.22)

Fazendo a inversdao da Equacdo B.22 podemos expressar o tempo de lookback time em termos de
redshift z (com demonstragdo na sec¢ao B.2):
q0

_ 1 .
to—t~Hy' {z— (1+5) 2+ 2 (6(1+q0) +3g5—jo) | (B.23)
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B.2 O lookback time em funcao de z

Fazendo a inversao da Equacdo B.22 podemos expressar o tempo de lookback time em
termos de redshift z. Para isso isso vamos redefinir algumas varidveis para simplificar o processo.

Substituindo a definicdo de lookback time (t;, = to —t) na Equacdo B.22, obtemos

90

1
! ) H22 + ~H3 (6+6q0 + jo) 8. (B.24)

z:H()tL—l—(l—f— 6

Assumindo que seja expansdo perturbativa de 71, em termos de z, temos:
. ~Az+BZ* +CZ. (B.25)

Aqui estamos interessados em encontrar A, B e C. Substituimos t;, = Az + B2+ CZ na Equa-
cdo B.24:

1
7 Hy(Az+BZ* +C2°) + (1 + %) Hg(Az+Bz2+Cz3)2+6H3(6+6q0+j0)(AZ+BZZ+CZ3)3.
(B.26)
Expandindo os termos até z3:
e Linear (2):
1
HAz=7z = A=—. (B.27)
Hy
* Quadritico (z%):
HoBZ + (1+ %) H2A%? = 0. (B.28)
Substituindo A = HLO, obtemos:
q0 2 1
HoB (1 —)H—:O B.29
com | o
+ Al
B=——2 (B.30)
Hy
« Cibico ()
1
HoCZ +2 (1 n %) HGABZ + - (64640 + jo)A*Z =0, (B.31)
.. 1 1+4% ~
Substituindo A = meB=- H02 na Equacdo B.31:
3
q0\ ..o 1 1+9N 1 (1
HoC 2(1 —)H — ) (- CH3(6+6 — ) =0. B32
oC + +2 0(H0)< Ho +6 (646490 + jo) Ho ( )

simplificando os termos, temos:

2 1
HOC—2<1+%> + 2 (6+6q0 -+ jo) =0 (B.33)
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logo
1 qo\?2 1 .
C=—[2(1+%) ~=(6+6 . B.34
Ho{ T3 6( + 640 + jo) (B.34)
Expandindo o quadrado de:
90\ ? %
<1+—> —1+go+ L0 (B.35)
2 4
Substituindo de volta na Equagdo B.34:
= (1g0+ %)~ Lo+ 640+ jo) (B.36)
Distribuindo os termos:
2 % 1 .
C=—11 —= ] ——(6+6 . B.37
H0< +qo0+ 4> 6H0< + 640 + jo) (B.37)

Simplificando:
C=—40, %0 _ D _ = (B.38)

E agrupando os termos:

1 Z '
c=— 4B % N

1
— = 6+ 640+ 302 — o). B.39
Hy  Hy ' 2H, 6H, 6H0( +640+345— Jjo) (B.39)

Portanto, substituindo A, B e C na expansao (Equacdo B.25), obtemos:

2+q0, 1 2 .\ .3
— . B.4
2H, ¢ +6H0 (64640 +3q95— jo) z (B.40)

Z
h—1)>= ——
(o =) Ho

Esse € o tempo de lookback time em funcao de redshift z, com os parametros cosmolégicos Hy,

q0 € Jo-

~ . dr
B.3 Resolucao da integral /—m

Para resolver a integral

d
/«/1 —krrZ/R%’ B

vamos assumir que todas as varidveis de Equacao B.41, , sdo positivas. Definindo

1
\/1—kr?/R3

p= Rosen(6) =, _ Rocos(®) ;g (B.42)
vk vk
Temos que:
RZsen?(0)
kr? k( % ) 2 2
l-—=1———-5—%*>=1-—sen"(0) =cos”(0), (B.43)
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logo

\/1—kr2/R} =cos(8); 6 =sen ! ({—];r) : (B.44)

Dessa forma, substituimos r e dr a integral Equagao B.41 pode ser reescrita como::

cos(0)d _R
/ / v kil / 146, (B.45)
/ k2 cos(0)
RZ

sendo a integral [ 1d60 = 6 + ¢;. Portanto
Ro
—=—F(0+0c). B.46
/ kr2 \/I;( 1) ( )

Da Equacdo B.44 obtemos que a solucdo para integral dada na Equacao B.3 é:

R
/L - 7% sen” ! (%) + constante. (B.47)
/ 2

B.4 Relacoes do espaco de Fourier e funcao de correlacao

no espectro de poténcia

No espago de Fourier, o contraste de densidade 6(75, a) é obtida a partir de §(X,a) por

meio da transformada de Fourier direta:

-

_ / Br§(F,a)e ", (B.48)
sendo o complexo conjugado dado por

/ By 5 (#,a)eh (B.49)

A partir da correlagdo de 8 (K, a) no espago de Fourier e usando a defini¢do de §(k,a),

temos:
(8(F,a)8* < / Px8(%,a)e / d3x'5(x”,a)el‘k"f’>. (B.50)
Reorganizando

(5(k,a)8* (k / d3x / &3 (8(%,a)8(¥,a))e TXR T (B.51)

O contraste de densidade no espago real, 6(X,a), é real. Dessa forma, através da fungdo de

correlagdo de 2-pontos, obtemos

(6(%a)8(X,a)) =E(|¥—¥|,a), (B.52)
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em que & (|X—X/|,a) é a fungdo de correlagdo no espago real, que depende apenas da separagio
|¥ — X'| por conta da homogeneidade e isotropia do Universo. Substituindo a Equagio B.52,

temos:
(5(k,a) / & / PrE(R—F|,a)e T T (B.53)

Fazendo uma mudanca de varidvel do tipo:
F=X—
Logo, a integral torna-se:
(8(k,a)8 / d’x / dPré(r,a)e T T+) T (B.54)
Fazendo a separacdo dos termos que dependem de ¥’
(8(k,a)8*(k /d3r§ ) /d3xe i(k—K) (B.55)
A integral sobre X resulta:
/ dBxe K% — 238,k —F), (B.56)

em que Op (75 —¥ ) trata da func@o delta de Dirac, que reflete a invariancia estatistica para poder

garantir que k e k’ sejam correlacionados apenas quando forem iguais. Assim, temos:

-
—

(8(k,a)8* (K ,a)) = (2m)38p(k— k) / d*ré(ra)e " (B.57)
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