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Resumo

A constante de Hubble (Hj) é considerada fundamental na cosmologia. Ela é crucial
para qualquer modelo cosmolégico moderno, pois esté relacionada com diversas grandezas
cosmoldgicas, portanto, é de extrema importancia a determinacao mais restritiva e acurada
possivel do seu valor. A mais recente estimativa de Hy a partir de métodos locais (z < 1),
Hy = 73.8 + 2,4 kms 'Mpc™!, e a partir de redshifts muito altos (z ~ 1070), Hy =
67,3+1,2 kms 'Mpc~!, sao discrepantes em um nivel de confianca de 2,40. Dentro deste
contexto, Lima e Cunha (LC), afim de langar alguma luz sobre este problema, derivou uma
nova determinacgao de Hy utilizando quatro testes cosmoldgicos em redshifts intermediarios
(z ~ 1), com base no chamado modelo ACDM Plano. Eles obtiveram Hy = 74,1 + 2,2

kms~'Mpc~!

, em pleno acordo com as medicoes locais. Neste trabalho, exploramos a
robustez do resultado de LC, procurando por erros sistematicos e a sua dependéncia com o
modelo cosmolégico usado. Noés constatamos que o valor Hy a partir desta analise conjunta
¢ muito fracamente dependente de modelos cosmoldgico, mas a morfologia adotada para
inferir o raio central dos aglomerados de galaxias, altera o resultado, sendo a principal
fonte de erros sistematicos. Concluimos que uma melhor compreensao da morfologia dos
aglomerados é fundamental para transformar esse método em um poderoso estimador de
HO.

Palavras-chave: Constante de Hubble - Cosmologia Observacional - Efeito Sunyaev-

Zel’Dovich - Oscilagoes Acusticas dos Barions - Parametros Cosmolégicos.
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Abstract

The Hubble constant (Hy) is considered a fundamental constant of cosmology. It is
crucial for any modern cosmological model, it is related to various cosmological quantities,
so it is extremely important a restrictive and accurate determination of its value. The
most recent estimate of Hy from local observations (z < 1), Hy = 73.8+2,4 kms~'Mpc™1,
and from high redshifts (z ~ 1070), Hy = 67,3 £ 1,2 kms *Mpc™!, are discrepant in a
confidence level of 2,40. Within this context, Cunha and Lima (LC), in order to shed
some light on this problem, derived a new determination of H, using four cosmological
tests at intermediate redshifts (z ~ 1), based on the model called Flat ACDM. They
obtained Hy = 74,1 + 2,2 kms 'Mpc™!, in full agreement with local measurements. In
this work, we explore the robustness of the result LC looking for systematic errors and
its dependence on the cosmological model used. We found that the Hy value from this
combined analysis is very weakly dependent on the underlying cosmological model, but the
morphology adopted to infer the core radius of galaxy clusters, changes the estimates being
the main source of systematic errors. Hence, we conclude that a better understanding
of the morphology of the clusters is essential to transform this method in a powerful
cross-check to Hy.

Keywords: Hubble Constant - Observational Cosmology - Sunyaev-Zel’dovich effect

- Baryon Acoustic Oscillations - Cosmological parameters.
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Capitulo 1

Introducao

A Cosmologia sempre esteve entre as preocupagoes centrais da humanidade. Pen-
sadores de diferentes épocas sempre se preocuparam em saber de onde vimos, como fomos
criados e como surgiu o universo. Hoje, a Cosmologia pode ser definida como sendo a
ciencia que estuda a origem, estrutura e a evolugao do universo. Seu principal objetivo
é entender como o universo se formou, porque possui as caracteristicas que observamos
hoje, e saber qual sera o destino final do mesmo. Para isto, os cosmélogos fazem uso das
leis da Fisica, da Quimica, da Matematica e até da Filosofia.

O surgimento da Cosmologia moderna se deu a partir do desenvolvimento da Teoria
da Relatividade Geral (TRG) publicada por Einstein em 1915. Esta teoria afirma que a
estrutura geométrica do espaco-tempo altera-se na presenca de matéria e energia, efeitos
gravitacionais se propagam com a velocidade da luz, e entre outras coisas, que a curvatura
do espago-tempo desempenha um papel semelhante o da forca gravitacional na Teoria da
Gravitagao de Newton (TGN). Para aplicar a TRG na descrigao do universo, Einstein fez
uso de um principio simplificador, conhecido como Principio Cosmoldgico, e considerou
os constituintes do universo como fluidos perfeitos.

A partir disto, Einstein construiu o que hoje é considerado o primeiro modelo cos-
mologico. No entanto, tal modelo é considerado ultrapassado, pois nao condiz com as
observagoes atuais do universo, sendo assim, outros foram construidos e estudados em
busca de obtermos um modelo cosmolégico que seja o mais apurado e geral possivel. O
modelo atual que mais se aproxima deste ideal ¢ o modelo ACDM (Lambda Cold Dark
Matter), também conhecido como Modelo Padrao ou modelo de Concordancia Césmica.

Esse modelo tem como base 3 pilares: a Expansao do Universo; a Nucleossintese Primor-



dial; e a Radiacdo Césmica de Fundo (RCF). Apesar de fornecer um 6timo ajuste com
os dados observacionais, o modelo ACDM possui inconsisténcias e limitagoes que levam a
criacao de diversos outros modelos, um desses, é o conhecido modelo XCDM.

A Cosmologia Observacional é uma subarea da Cosmologia que se desenvolveu
bastante nos tultimos anos, motivada principalmente pela grande evolugao tecnoldgica dos
instrumentos utilizados em observacgoes astronomicas. Tal desenvolvimento foi essencial
para tornar a Cosmologia uma ciéncia de precisao, e assim acabar com o seu carater pu-
ramente especulativo e filoséfico. Um dos principais objetivos desta area da Cosmologia é
medir o valor dos mais diversos parametros cosmologicos a partir de observacoes astrono-
micas, como por exemplo, distancia de diametro angular e de luminosidade de objetos
distantes, RCF, idade do universo, entre outros.

Existe atualmente varias maneiras de se determinar distancia a objetos em As-
tronomia, uma dessas técnicas é a partir da combinacao do brilho superficial de raios-X
e da observacao de um efeito chamado Efeito Sunyaev-Zel’'Dovich (ESZ). Esta técnica
é bastante interessante, pois permite obter diretamente a distancia de diametro angular
(DDA) de aglomerados de galdxias, sendo completamente independente das distancias de
luminosidade das Supernovas do Tipo Ia (SNe Ia) e de calibradores locais.

O ESZ pode ser entendido como sendo uma deformagao no espectro de corpo negro
da RCF, causada principalmente pelo espalhamento Compton Inverso em aglomerado de
galaxias. Este espalhamento ocorre quando os fétons da RCF interagem com os elétrons
energéticos do meio intra-aglomerado de galaxia (MIA). Uma das caracteristicas que torna
este efeito importante é o fato da intensidade de seu sinal ser praticamente independente do
redshift em que é observado, isto o torna uma importante ferramenta para a investigacao
da estrutura de larga escala do universo. Além disso, o ESZ é bastante usado para impor
limites sobre parametros cosmolégicos.

Na literatura atual, existem muitos outros observaveis além do ESZ que sao am-
plamente usados na restricao de parametros cosmoldgicos. Alguns desses sao: o Pico das
Oscilagoes Actsticas dos Bérions (BAOs), a Idade de galdxias velhas em altos redshifts
(GVAR) e o Parametro de Hubble (H(z)). O pico das BAOs pode ser interpretado como
uma consequéncia das oscilagoes acusticas dos barions no plasma (barions-fétons) primor-

dial antes da Recombinacio!. Este pico estd impresso na distribuicao de barions como

!Periodo no qual o universo passa a ser eletricamente neutro.



um excesso de densidade, logo pode ser observado a partir da distribuicao dos diversos
objetos astronomicos.

A determinacao da Constante de Hubble (Hy), cujo valor representa a taxa com
que o universo se expande hoje, ainda é um tema de pesquisa bastante ativo na Cosmo-
logia. Desde quando foi proposta pela primeira vez, por Edwin P. Hubble, até os dias
atuais, varios grupos e missoes vem concentrando seus esforgos para obter uma calibragao
de alta precisao de seu valor, visto que H, funciona como uma chave para quantificar
muitos fendmenos astronomicos em uma ampla gama de escalas césmicas. Além disto, ela
desempenha um papel importante para varios cédlculos cosmolégicos como as distancias
fisicas a objetos, a idade, tamanho e teor de matéria-energia do universo.

Apesar de nos ultimos anos ter ocorrido um surpreendente avanco da Cosmologia
Observacional, com técnicas cada vez mais apuradas, possibilitando determinacoes muito
restritivas de parametros e constantes, existe ainda uma discrepancia intrigante com res-
peito ao valor de Hy entre trabalhos em redshifts muito altos (medigoes globais) e baixos
(medigoes locais). Em particular, a tensao existente é cerca de 9% ou 2.40 de confianca
estatistica. Em teste locais (z < 1), usando Cefeidas e Supernovas do Tipo la (SNE Ia),
Riess et al. (2011)[1] obtiveram Hy = 73,8 + 2,4 kms 'Mpc™! (1), com uma incerteza
de 3,3%. Por outro lado, em testes globais (z ~ 1070), a Planck Collaboration (2013) [2],
utilizando dados da missao Planck, obtiveram Hy = 67,4 + 1,4 kms~'Mpc™! (10), com
uma incerteza de 2,1%. Logo, determinacoes locais fornecem valores mais altos para H
comparados com aqueles fornecidos pelas medicoes globais.

A fim de langar uma luz sobre este problema, Lima e Cunha (LC) [3], propos
uma nova determinagao de Hy em redshifts intermedidrios (z ~ 1), usando quatro testes
diferentes: (i) distancia de diametro angular (DDA) de aglomerados de galdxias com base
na combinagao de ESZ e dados de raios-X, (ii) idade de GVAR, (iii) dados observacionais
de H(z) (DOH(z)), e (iv) pico das BAOs. Com isso, LC obtiveram Hy = 74,1 + 2,2
kms~'Mpc™!, correspondente a um erro de 3% em Hy e em pleno acordo com as medicoes
locais.

No entanto, Busti, Clarkson e Seikel [4] também em redshifts intermediarios, ob-
tiveram Hy = 64,9 £ 4,2 kms~'Mpc™!, em consisténcia com as medicoes globais. Outro
fato intrigante, é que a discrepancia entre os resultados de LC e o da Planck Collaboration

leva a uma inconsisténcia interna dentro do modelo ACDM, pois ambas as determinagoes



adotaram este mesmo modelo. Além disso, é importante ressaltar que LC usou a amostra
de aglomerados de galaxias de Bonamente et al. [5], severamente questionado na literatura
por adotar o modelo duplo §-esférico nao isotérmico na modelagem dos aglomerados.

Nesta dissertagao, nés exploramos a robustez do resultado de LC, (i) procurando
por erros sistemaéticos e (ii) sua dependéncia com o modelo cosmoldgico adotado. Para o
primeiro caso, considerando uma amostra onde a morfologia dos aglomerados de galaxias,
utilizados para obter as suas DDA, foram assumidas como esférica isotérmica e eliptica.
Além disso, testamos diferentes hipdteses para o tempo de incubagao t;,., utilizado na
analise usando idade de GVAR, para vermos o impacto sobre o valor de Hy. No segundo
caso, mudamos o modelo cosmoldgico para ver a sua dependéncia com relacao aos resul-
tados, onde consideramos um modelo ACDM Curvo e um modelo XCDM Plano. Ainda
neste trabalho, fazemos um estudo detalhado de cada teste e observavel usado por LC na
sua determinacgao de Hj.

Esta dissertagao esta dividida em seis capitulos. No Capitulo 2, fazemos uma breve
discussao sobre a Cosmologia Moderna. Neste ponto, obtemos algumas expressoes e para-
metros importantes, discutimos alguns aspectos observacionais como o redshift, distancia e
idade. Ainda nesse capitulo, abordamos temas como Radia¢ao Césmica de Fundo (RCF),
Matéria e Energia Escura, e por fim, apresentamos de maneira simples o modelo ACDM e
o XCDM. No Capitulo 3, abordamos o ESZ, como estimar a DDA via este efeito e obser-
vacoes em raio-X, fazemos uma rica discussao sobre as BAQOs, sobre como obter a idade
de GVAR e sobre o Parametro de Hubble. Além disso, mostramos como podemos obter
limites sobre parametros cosmoldgicos a partir desses observaveis. No Capitulo 4, abor-
damos como tema central a Constante de Hubble. Assim, comentamos sobre a expansao
do universo e a primeira determinacao de Hy, mostramos algumas estimativas recentes
de seu valor, evidenciamos a controvérsia existente entre algumas medidas. Em seguida,
detalhamos a determinacgao de Hy em redshifts intermedidrios proposta por LC. No Capi-
tulo 5, descrevemos todas as amostras usadas nos nosso testes, dando uma énfase maior as
amostras de aglomerados de galaxias e a modelagem adotada por cada uma delas. Aqui,
apresentamos nossa analise e resultados. Portanto, é nesta tltima parte que se encontra
nossas contribuicoes originais. No Capitulo 6, apresentamos as principais conclusoes deste

trabalho.



Capitulo 2

Fundamentos da Cosmologia

Moderna

A Teoria da Relatividade Geral (TRG) é fundamental para construirmos um mo-
delo cosmoldgico, por ser a teoria gravitacional que melhor lida com os paradoxos as-
sociados a um espaco que se estende ao infinito, e que melhor explica as observacoes e
fenomenos. Tal teoria fornece uma descricao geométrica do espago-tempo que assume
como verdadeiro o Principio Cosmoldgico, isto é, adota um universo homogéneo e iso-
trépico, por sua vez, bastante utilizado nos principais modelos cientificos modernos para
descrever o universo.

Com o desenvolvimento da TRG surgiu a cosmologia moderna. O primeiro modelo
cosmoldgico moderno foi proposto por Einstein em 1917 quando aplicou pela primeira
vez a TRG no estudo do cosmo, assumindo, o Principio Cosmolégico, um universo preen-
chido apenas com matéria nao relativistica, geometria espacial curva e estatica. Depois
deste, muitos outros modelos foram propostos e testados, atualmente, o entendimento do
universo é baseado na teoria do Big-Bang.

Neste capitulo, introduziremos os conceitos e equagoes basicas relacionadas a cos-
mologia moderna, definiremos alguns parametros cosmoldgicos, trataremos de alguns as-
pectos observacionais e sem muitos detalhes, discutiremos sobre: Radiacao Césmica de
Fundo, os principais constituintes do universo, e por fim, sobre dois modelos cosmolégicos

especificos (ACDM e XCDM) que serao mencionados nos capitulos posteriores.



2.1 Cosmologia e Teoria da Relatividade de Einstein

2.1.1 Teoria da Relatividade de Einstein

Em 1905, Albert Einstein (1879 - 1955), diante das contradi¢oes existentes entre
a teoria do eletromagnetismo e a mecanica newtoniana, formulou a Teoria da Relativi-
dade Especial (TRE), baseada em dois postulados: O Principio da Relatividade - Nao
existe nenhum sistema inercial preferencial. As leis da Fisica sao as mesmas em todos os
sistemas inerciais; O Principio da Constancia da Velocidade da Luz - A velocidade
da luz no vacuo tem o mesmo valor ¢ (300.000km/s) em todos os sistemas inerciais[6]. A
TRE além de exigir modificagoes nas leis classicas do movimento, exige modificacoes, ao
menos conceituais, nas leis da gravitacao newtoniana, exemplo disto, é que a lei da gravi-
tagao newtoniana admite que a forca gravitacional de interacao entre corpos é transmitida
instantaneamente, isto é, com velocidade infinita, em contradigao a exigéncia relativistica
de que a velocidade limite de um sinal é a velocidade da luz, c. Além disto, a TRE requer
que medidas de espaco e tempo deixem de ter naturezas independentes e absolutas, se
tornando de certa forma equivalente, portanto renomeados de espago-tempo.

O intervalo invariante sob transformagoes de Lorentz entre observadores no espago-

tempo! da TRE, ¢ fornecido pelo elemento de linha de Minkowski [7]:
ds® = ndatds” = Edt* — da® — dy® — d2?, (2.1)

onde 2° = ct, a' =z, 2* =y, 2® = z e n,, é a métrica de Minkowski (métrica do
espago-tempo plano), dada por 7, = diag(1,—1,—1,—1).

Em 1907, Einstein apresentou o Principio da Equivaléncia, segundo o qual, um ob-
servador em um referencial acelerado (nao inercial) nao seria capaz de distinguir os efeitos
medidos nesse referencial, daqueles percebidos na presenca de um campo gravitacional,
tal principio se tornou o ponto de partida para a nova teoria da gravitacao. Entre 1912 e
1914 Einstein, ao trabalhar com seu amigo Marcel Grossmann (1878 - 1936) na descri¢ao
geométrica da propagacao da luz em campo gravitacional, viu a possibilidade de descartar
o conceito de forga gravitacional na andlise desse problema [8]. Em 1915 ele publicou a
TRG, onde os efeitos gravitacionais se propagam com a velocidade da luz, e a curvatura

do espaco-tempo desempenha o papel da forga gravitacional da Teoria da Gravitacao de

Newton (TGN).

IEspaco-tempo quadrimencional minkowskiano



Assim como a TRG, a TGN é uma teoria de campo. O campo desta teoria pode

ser escrito por um campo escalar ¢(z,y, z), esta funcao satisfaz a Equagao de Poisson [9],
V2¢(x,y, 2) = 4nGp(x,y, 2), (2.2)

onde p(x,y, z) é a densidade de massa da matéria no espago que produz o campo gravitaci-
onal. Por outro lado, as equacoes basicas da TRG sao as equacoes do campo gravitacional,

conhecidas como as equagoes de campo de Einstein [9]:

1 81
G;w = R;w - §g/wR - Ag;w = ?Tum (23)

onde G, € o tensor de Einstein, que contém as propriedades geométricas do espago-tempo,
T,, ¢ o tensor de energia-momento, representa a distribuicao da matéria-energia, R, ¢
o tensor de Ricci, R é o escalar de curvatura de Ricci, G a constante Gravitacional, A
é a constante cosmoldgica’ e 87G/ct é a constate de Einstein. Analisando as equagoes
de campo de Einstein, Equacao (2.3), no limite de campo gravitacional fraco®, é possivel
recair na equagao de campo newtoniana, Equagao (2.2), neste sentido, a TGN é um caso
particular da TRG.

Para estudarmos a dindmica césmica, baseado na Equagao (2.3), precisamos de
antemao determinar a métrica e as componentes do tensor de energia-momento. Para

isto, Einstein fez uso de um principio simplificador chamado de Principio Cosmoldgico,

tema da proxima segao.

2.1.2 Principio Cosmolégico

A principio, a equagao de campo, Equacao (2.3), ndo é facil de se resolver pois
envolve uma distribuicao arbitraria de massa. Assim, argumentos de simetria sao con-
siderados tendo em vista a simplificagao da mesma. Entao, para aplicar sua teoria na
descricao do universo, Einstein fez uso do Principio Cosmoldgico, o qual considera que
em escala suficientemente grande o universo ¢é espacialmente homogéneo e isotropico. Ho-
mogeneidade é a afirmacao de que o universo parece o mesmo em cada ponto, enquanto
isotropia afirma que o universo parece o mesmo em todas as dire¢coes. Um deste nao im-

plica diretamente o outro. Por exemplo, um universo com um campo magnético uniforme

?Introduzida por Einstein na sua equacio de campo para compatibilizar a mesma com a ideia de

universo estatico e imutavel existente na época, depois considerada por ele o maior erro de sua vida.
30nde obtemos, com alguns ajustes, o valor 87G/c* para a constante de Einstein
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¢ homogéneo, pois em todos os pontos é o mesmo, mas nao isotropico, porque as diregoes
ao longo das linhas de campo, podem ser distinguidas daquelas perpendiculares a elas.
Alternativamente, uma distribuicao esfericamente simétrica, visto a partir de seu ponto
central, ¢ isotropica, mas nao necessariamente homogeénea [10].

Este principio é postulado como verdadeiro, nao ha como demonstra-lo. Sabemos
também que o universo local, até distancias da ordem de 10 Mpc, é nao homogéneo e
nao isotropico. No entanto, se formos observar mais e mais distantemente, em escalas
superiores as das maiores estruturas visiveis, chamadas de superaglomerados de galaxias,
que possui diametro da ordem de 10 a 30 Mpc, a distribuicao de galaxias parece ser
rigorosamente homogénea e isotropica, fundamentando observacionalmente o Principio

Cosmoldgico [8].

2.1.3 Geometria, dinamica e parametros da cosmologia

Espacos homogéneos e isotrépicos possuem o maior grupo de simetria possivel,
estas simetrias restringem fortemente a geometria admissivel para esses espagos. A métrica
mais geral que descreve um universo em expansao e satisfaz estas restrigoes impostas pelo
Principio Cosmolégico, é a métrica de Fridmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW).

Tal métrica, expressa em coordenadas esféricas (r, 0, ¢) toma a seguinte forma* [11]:
2

1 —kr?

onde 2° = ¢, 2! =r, a? =6, 2° = ¢ e g, € 0 tensor métrico que representa o espago-tempo

ds? = g datde” = di* — a?(t) [ + r2df* + r236n29d¢2] , (2.4)

curvo, dado por

. a*(t)

Esta métrica é caracterizada por duas quantidades, o fator de escala a(t), que determina

—a?(t)r?, —a2(t)r2sen20> . (2.5)

a distancia fisica do universo, e a constante k que determina se o universo é espacialmente
plano (k = 0), esférico (k = 1) ou hiperbdlico (k = —1). A Figura 2.1 ilustra algumas
superficies bidimensionais com k = 1, 0 e —1, que possibilita termos algumas intuigoes
das andlogas tridimensionais.

A partir do tensor métrico, Equagao (2.5), podemos encontrar a conexao métrica

I'"'\, definida em termos do tensor métrico da seguinte forma:

1
Iy = 59“5(3ugm + 0xgpr — Tpgun)- (2.6)

4A partir de agora, adotaremos ¢ = 1.



o+ 3+ > 180°

a4 04y =180°

initially
parallel

lines

o+ 8+ < 180°

Figura 2.1: Superficies curvas podem ter geodésicas que se iniciam paralelas, mas nao
permanecem paralelas. Além disso, as somas dos angulos de um triangulo nao sao neces-
sariamente iguais 180°, e a circunferéncia de um circulo nao é necessariamente igual a 27
vezes o raio. O modelo esférico tem k = 1, o modelo de plano tem k£ = 0 e 0 modelo em

forma de sela tem k = —1 (extraido de [12]).

Encontrada as componentes da conexao métrica, podemos obter o tensor de curvatura de

Riemann R}, 5, definido por

E deste, através da contragao dos indices aplicando o tensor métrico, podemos encontrar

o tensor de Ricci e o escalar de Ricci, respectivamente, dado por

Ry = g Rarg = Riyg = OADpg — 050y + 05T\ — T (2.8)

R =R} =g"Rqp. (2.9)

Assim, notamos que da métrica, podemos calcular o tensor de Ricci R, e o escalar

de curvatura de Ricci R, obtendo toda a parte geométrica da equacao de campo de

9



Einstein, Equacao (2.3), representada pelo tensor de Einstein G, = R, — 590 R —
Ag,.. Nos resta agora conhecer o tensor energia-momento 7}, para podermos estudar a
dinamica do universo.

Podemos considerar o universo preenchido por um fluido perfeito, ou melhor, uma
soma de fluidos perfeitos (radiagdo, matéria, curvatura, energia escura, constante cosmo-

légica, etc), o qual o tensor energia-momento é dado por [13]:

Ty = (Z P+ ij)uuuv - ijguw (2.10)
J J J

onde p; ¢ a densidade de energia do fluido, p; é a pressao do fluido e u, é a quadri-
velocidade, medidas no referencial comével. Devido a homogeneidade e isotropia a pressao
p; e densidade p; s6 dependem do tempo.

De posse das componentes do tensor de Einstein G, e do tensor de energia-

momento 7}, podemos resolver a equacao de campo de Einstein, Equacao (2.3), que

nz

por causa do elevado grau de simetria, e devido muito dos termos se anularem, todo o

célculo leva apenas a duas equagoes independentes, que sao [14]:

02 8rG
3

1
a’ zi:pi + §a2A —k (2.11)

a 4G 1
E:—T (Zpi-FSZpi) +§A (2.12)

Essas duas equagoes governam a dinamica do universo determinando a evolucao temporal
do fator de escala a(t), e sdo conhecidas como as equagoes de Friedmann-Lemaitre. No
caso A = 0 s@o muitas vezes chamadas simplesmente de, as equagoes de Friedmann.

Para resolvermos este sistema, que possui trés incognitas p, p e a, necessitamos
de outra equacao além destas duas apresentadas acima. A densidade e a pressao de um
fluido sao relacionados por sua equacao de estado. Em cosmologia, é habitual assumir que
cada componente do fluido cosmolégico tem uma equacao de estado da forma p;, = w;p;
[11], onde w; é um parametro da equagao de estado. Fechando assim o sistema com 3
equacoes independentes.

Por outro lado, é conveniente apresentarmos aqui, uma importante equagao que

expressa a conservacgao da energia, dada por:
_ a
pi + 35(/)1 —i—pi) = 0. (2.13)

10



Esta equacao, pode ser derivada usando o fato do tensor energia-momento possuir diver-
géncia nula, e também diretamente das equagoes de Friedmann-Lemaitre, Equacao (2.11)
e Equacao (2.12). Da Equacao (2.13) podemos mostrar usando a equagao de estado e
assumindo w; constante, que
0\ ~30Fw)

Pi = Poi (a_o) (2.14)
onde py; é a densidade de energia medida hoje e ag € o fator de escala hoje. Na Tabela 2.1
mostramos os valores para a pressao, parametros da equacgao de estado, e a lei de evolucao

da densidade, para as principais componentes do fluido cosmoldgico.

componente Di W; Pi
matéria 0 0 P X a3
o 1 1 —4
radiagao 30r 3 pr X a
curvatura espacial —Lpp -1 pr o< a2
3Pk 3 k
tant 16gi - -1 0
constante cosmoldgica PA PA X a
fluido desconhecido Wep Wi Pg X q30+ws)

Tabela 2.1: Tabela com os valores para a pressao, parametro da equacao de estado e lei

de evolucao da densidade para as principais componentes do fluido cosmolégico.

Da Equagcao (2.11) obtemos uma expressao para um parametro muito importante
na cosmologia, conhecido como Parametro de Hubble (H(t) = a/a), este parametro ex-

pressa a taxa de expansao do universo em um dado instante ¢, cujo quadrado é

. 2
a 81 1 k
e = (2) =S a4 215
e desta temos que,
(G 1 k
Ht)? = —=(m+ptp)+3h—— (2.16)
r(G A k
Hit)? = % L B
(t) 5 | Pm et om0
~
PA
p;):al
k (G
TR (1 - 3H—(t)2ptotal) : (2.17)

Notamos diretamente da expressao anterior que o universo é espacialmente plano

(k = 0) se tivermos uma densidade pyyq, igual a uma densidade de energia critica dada
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3H(t)* - . . " . N
por p. = 87r(C3 . E conveniente desta densidade critica, definirmos novos parametros

adimensionais de densidade, definidos como:

_ Ptotal . 87TG,0total . _ Pr . SWGPT . _ Pm - 87TG,0m
Qtotal: - 3 Qr:_— ; Qm:_—
Pe 3H(t)? pe  3H(t)? pe  3H(t)?
PA A Pk k pr StGp,
Qr=—= = ——=— Q===
YT TBH? T pe T a?H(1)? pe  3H(t)?

Escrevendo a Equacao (2.17) em termos dos parametros adimensionais de densi-

dade, temos:

Qiotar =1 Q=0 k=0 universo plano
Qe = (1= Qotat) § Qotar <1 Qe >1 k= —1 universo aberto (2.18)

Qiotar >1 Q<1 k=1 universo fechado

vemos ainda que,
U+ Qo =1 = U+ Q0 +Qp + O +Q, =1

Nesta dissertacao, adotamos que as quantidades com subescrito 0 denotam seus valores

no tempo presente ty, sendo assim, as expressoes anteriores para t; tornam-se:

_ Pototal 87TGp0total . __ Por o SWGPOT . __ Pom o 87TGpOm
y QOT = - QOm -

Q otal = — = : =
Ototal Pe 3H? Pe 3H? De 3H?
QOA:pOA: A . QOk:_pOk:_ k O :@ZSWGPO:E
pe  3HZ e a2HZ T p, 3HZ

Qor + Qop + Qo + Qoa + Qo = 1.

Definindo o parametro de Hubble como H(t) = HoE(t), podemos mostrar, usando
a Equagao (2.14) e alguns dos parametros adimensionais de densidades definidos anteri-

ormente, que a Equacao (2.16) pode ser expressa como se segue,

E(t) = \/QOA + QO'r‘a_4 + QOma_3 + QOxa_3(1+ww) + QOka’_Qa (2]‘9)

onde, também foi usado, o respectivo valor de w; para cada componente e a normaliza¢ao

a():l.
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Geralmente, o estudo da aceleracao do universo em modelos cosmologicos é reali-

zado através da definigdo do parametro de desaceleracao ¢(t), definido como:

1 a aa  4mQG 1A
) = ~p .= @ am (;W?’;pi) 3

1 Q,
q(t) = Q—pczi:pi(lJr?)wi)—QA:Z?(1+3M)_QA

%

Q Q
= 2 +Q,-Q —=(1 . 2.2
qt) = S+ A+§mj 5 (1+3ws) (2.20)

Para o tempo presente ¢, torna-se

Qom Qos
do = Zom + QOr — Q()A + Z 20 (1 + 3&)030). (221)

Sendo assim, a taxa de expansao do universo é constante se gy = 0, desacelerada se ¢ > 0,
e acelerada se ¢y < 0.

Vimos que da equagao de Einstein, Equagao (2.3), chegamos em duas equagoes
independentes, Equagao (2.11) e Equagao (2.12), que governam a dinamica do universo,
adicionando a estas duas uma equacao de estado, obtivemos expressoes e definimos para-
metros, que uma vez determinados os valores, nos da muita informacao e caracteristicas
do universo. Dai, um dos principais objetivos da cosmologia observacional, é definir os

valores destes parametros a partir das mais diversas observagoes astronomicas.

2.2 Aspectos observacionais

2.2.1 O redshift cosmologico

O redshift (desvio para o vermelho) das linhas espectrais é um fen6meno comum e

util na astronomia. Este fendmeno pode ser causado por trés causas distintas [15]:

1. O Efeito Doppler da relatividade especial, que surge quando uma fonte de radiagao

esta em movimento relativo a um observador;

2. O redshift gravitacional da relatividade geral, que é uma consequéncia da dilata-
¢ao do tempo gravitacional, que existe entre os observadores que estao relativamente

em repouso, mas localizados em regioes de diferentes curvatura do espago-tempo;
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3. O redshift cosmolégico, que surge quando a fonte e o observador estao separados
)
por distancias cosmologicamente grandes, em um universo que estd se contraindo

ou expandindo.

Quantitativamente o redshift de uma linha espectral é definida da seguinte forma:

Aobs — A
=2 - 2.22
z )\ ) ( )

onde A, ¢ 0 comprimento de onda observado ao atingir o seu observador distante, e A
é o comprimento de onda emitido, ou seja, medido na fonte. Podemos notar que, z é
uma relagdo adimensional e que um valor negativo de z indica um blueshift (desvio para
o azul).

O redshift de interesse nesta dissertacao é o redshift cosmoldgico, que por sua
vez, pode ser relacionado com o fator de escala. Para mostrar esta relagao, considere um
observador na origem de um sistema de coordenadas de FLRW, observando um sinal de luz
radial emitido por uma galéxia distante do observador. Assim, sem perda de generalidade,
devido a homogeneidade e isotropia, podemos definir as coordenadas de emissao como
sendo (t,71,0,0) e as coordenadas de observa¢ao como (s, 0,0,0). Sabendo que o sinal
de luz viaja ao longo de uma geodésica nula, ds? = 0, temos da Equacao (2.5) que:

dr? dr
dt = +a(t)——t .
T O A7

Como o raio de luz viaja em direcao a origem das coordenadas, o sinal que devemos

0 = dt* — a(t)?

(2.23)

escolher é o de menos, fazendo isto e integrando, temos:

/tobs dt __/0 dr _/“ dr (2.24)
coalt) S VIRE T Sy VIR |

Supondo que um segundo sinal é emitido, pela mesma fonte, pouco tempo depois

t + 0t, e portanto, observado pouco tempo depois do primeiro sinal ¢, 4+ dtops, cOMO este

também viaja com geodésica nula, temos:

tobs“"&tobs T1
/ o / _ (2.25)
t45t a(t) o V1—kr?

Comparando a Equacao (2.24) e a Equacao (2.25), obtemos:
tobs dt t0b5+5tobs dt
/ o / - (2.26)
¢ a(t) t46t a(t)
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Cada uma destas integrais podem ser escritas como uma soma de duas partes,

/tobs dt + /t+6t dt B /tobs+5tobs dt + /tobs dt
rae a(t) t a(t) t a(t) rae a(t)

obs

t+6t LobsT0tobs
/ A / At (2.27)
¢ oa(t) fone a(t)

Ambas as integrais da Equagao (2.27), sdo realizadas em um periodo muito curto de
tempo, de modo que o integrando 1/a(t), permanece constante durante a curta duracao
da integracao, resultando em:

5t Otops ou 5t af(t)
a(t) a(tobs) 5tobs a(tobs) .

Se os sinais sao cristas de onda subsequentes, a frequéncia emitida e observada sao res-

(2.28)

pectivamente v = 1/0t e Vgps = 1/dtps, por outro lado, o comprimento de onda emitido e
observado sao respectivamente A = 1/v e Ayps = 1/Vgps, usando estas relagoes na Equagao

(2.28), encontramos as seguintes expressoes,

a?t(:bi) e Aobszxa%’;). (2.29)

Substituindo a ultima expressao da Equagao (2.29) na Equacao (2.22), obtemos a relagao

Vobs = V

do redshift cosmoldgico com o fator de escala,

CL(tobs)

a(t)

Portanto, da Equagao (2.30), vemos que o redshift da luz é determinado pela razao entre

14+2z=

(2.30)

o valor do fator de escala no tempo de observagao e o seu valor no tempo de emissao.
Em um universo em expansao, o fator de escala observado é maior do que o emitido
a(tops) > a(t), resultando em um z > 0, ou seja, um redshift. Caso contrario, em um
universo em contragao, temos a(tys) < a(t) resultando em um z < 0, ou seja, um blueshift.
Se o universo esta expandido, quanto mais distante a fonte de luz do observador, maior
serd a diferenca entre o tempo de emissao e de observacao, levando a uma maior diferenca
entre o fator de escala observado e o emitido, resultando em um maior redshift.
Concluindo, o redshift cosmologico é uma consequéncia da expansao do espaco,
devido o mesmo causar um alongamento no comprimento de onda da radiagao enquanto
esta estd em transito entre o ponto de emissao e de observagao, em outra palavras, o
redshift cosmologico é uma consequéncia do movimento que surge da expansao do espago,
em vez de um movimento através do mesmo [15]. A Figura 2.2, ilustra o que foi dito neste

paragrafo.
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Figura 2.2: Vista esquematica de um redshift de origem cosmolégica, que é resultado da

expansao do espago (adaptada de [15]).

2.2.2 Distancia no universo em expansao
Distancia comével e distancia prépria

O conceito de distancia em um universo em expansao nao ¢ trivial e nem tnico.
Assim, é recomendado um certo cuidado com o significado de distancia entre dois pontos
em um universo homogéneo, isotrépico e em expansao.

Vimos que, a métrica mais geral para este tipo de universo ¢ a métrica de FLRW,
Equagao (2.4), que por sua vez, é expressa em termos de coordenadas comdveis a expansao,
ou seja, de um sistema de coordenadas que expande junto com o universo, sendo assim,
distancia entre dois objetos coméveis a expansao, medidas nestas coordenadas, mantém-se
constante. Esta distancia, que permanece constante com o tempo, quando dois objetos se
afastam devido somente a expansao do universo, é definida como distancia comovel d..

A expressao matematica para a distancia comével d., pode ser obtida da métrica

FLRW, partindo da mesma situagao criada para chegarmos a Equagao (2.24), a qual é

definida como distancia comével ° [16],

arcsen(ry) k=1

d :/t"bs dt _/” dr__ _ W) ke — 1 (2.31)
S)aw Sy Ve ) ey k=t ’

1 k=0
Por outro lado, sabemos que,
dt dtdaa 1 da 1 da
o areed = 2.32
a daaa (da/dt) a2’ H(t) a?’ (2:32)

®Na verdade, a distancia comével é definida como sendo a Equacio (2.24) vezes o valor atual do fator
de escala ag, no entanto, adotamos aqui a normalizagao ag = 1, assim, é verdadeira esta definicao para

distancia comével, Equacao (2.31). E importante também ressaltar que, além de agp, adotamos ¢ = 1.
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e que, normalizando (a(t.s) = 1), temos da Equacao (2.30) que a = (1 + z)™', de onde

obtemos da = —(1 + z)7?dz = —a*dz. Assim, da Equacao (2.32), concluimos que,
dt dz /t"”s dt 2 d
e _dz LI (2.33)
H(z) oooalt)  Jo H(Y)

Dai, usando a definicao H(z) = HoFE(p; z), podemos escrever a distancia comével como

sendo:

1 2 dy
d, = — / = 9.34
o, J, Elp:7) (2:34)

onde, a expressao para E(p;z), é obtida substituindo a = (1 + 2)~! na Equagao (2.19),

B(p;2) = /Q0x + Qor(1+ 24+ Qa1+ 2)% + Qg (1 + 2)350+00) + Qi (14 2)2, (2.35)

’

onde p = Q;;w (j=m, A, r,koux)e Qo =1— Qo =1 — Qo — Loy — Qoa — Qo E
importante notar que, toda a cosmologia estd contida em FE(p; z).

Vimos que a distancia comoével entre dois objetos coméveis a expansao permanece
fixa com o tempo, no entanto, é evidente que as distancias fisicas entre objetos comoéveis a
expansao aumentam, este aumento é proporcional ao fator de escala, que indica o quanto
a superficie, ou o universo, se expandiu com o tempo. Multiplicando o fator de escala a(t),
pela distancia comével d., determinamos uma distancia com significado fisico, também

chamada distancia prépria d,,,

1 2 d
dy = o)l = /0 et (2.36)

Sabendo que, contrariamente a distancia comével, a distancia prépria muda devido a
expansao ou contracao uniforme do espaco, nos € interessante perguntar quao rapidamente
hé esta mudanca. Dali, definimos a velocidade prépria radial v,(t), como a taxa de variacao

da distancia prépria em relagao ao tempo césmico [15],
vp(t) = = (dp) = = (a(t)) de. (2.37)
Usando o fato que d. = d,/a(t), obtemos a conhecida Lei de Hubble:
a(t)

Analisando esta mesma equagado para t = ty, ou seja, para o momento presente (ou de
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forma equivalente, para distancias préximas), obtemos a lei do astronomo Hubble®,
v, = Hod,, (2.39)

onde o parametro de Hubble H (t), transforma-se na constante de Hubble H,.

Como pode ser visto, as propriedades geométricas de um universo com geometria
de FLRW, é bastante diferente de um com geometria euclidiana, onde entre outras coisas,
temos k = 0 (ver Figura 2.1). Esta diferenga fica evidente na expressao para coordenada

comdvel radial r1(z), obtida da Equagao (2.31),

. ] / sen(y) k=1
e =5[] = | [ ] onder sl =4 senhty) k= -1(20)
y k=0

Mais detalhes sobre esta defini¢do pode ser encontrada nas referencias [14, 15].
E importante ressaltar que, nao se pode medir diretamente a distancia prépria e
nem a distancia comével. Entre as distancias que se medem, as mais importantes sao as

de luminosidade e de diametro angular. As quais vamos apresentar a seguir.

Distancia de luminosidade d;,

A luminosidade aparente [, que atinge um observador distante da fonte luminosa,
em um universo plano e estatico, pode ser expressa em termos na luminosidade absoluta

L, da seguinte forma [14]:

L L
l=—

A~ dnd® (241)

onde, a luminosidade absoluta L, é a quantidade total de energia radiativa emitida por
segundo, e a luminosidade aparente [, é a energia que atravessa cada unidade de area
(A) de uma superficie imaginaria de raio (d) igual a distancia da fonte até o observador,
estando a esfera centrada na fonte luminosa.

Para um universo com geometria de FLRW e em expansao, a Equagao (2.41) precisa
de modificagoes, visto que, ao considerarmos grandes distancias, ou seja, grandes redshifts

(2> 0,1), os efeitos da expansao cosmolégica sobre a determinagao de grandezas fisicas,

SNote que h4 uma distingao entre a ”lei do astronomo Hubble”, Equagao (2.39), e a lei que foi obtida
posteriormente e que denominaremos Lei de Hubble, Equacao (2.38). A principal diferenga é que a

primeira possui validade limitada, enquanto que a tltima, é sempre vélida (mais detalhes em [59]).
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especialmente distancia, devem ser consideradas. Sao essas medidas que podem nos dizer
se 0 universo esta em expansao acelerada ou desacelerada, e com que rapidez o mesmo

expande. Neste caso especifico, as modificagoes sao por trés razoes [11]:

1. No momento ¢, em que a luz atinge o observador, a area (A) apropriada de uma
esfera desenhada a volta da fonte luminosa, é dada pela métrica de FLRW, Equacao
(2.4), A = 4malr}, onde 7, é a coordenada radial comével do observador, visto a
partir da fonte luminosa, que é igual a coordenada radial da fonte luminosa, visto a

partir do observador (ver Figura 2.3(a));

2. A taxa de chegada dos fétons individuais é mais baixa do que a taxa em que foram

emitidos, por um fator dado por: a(t)/ag = 1/(1 + 2);

3. A energia hiyy dos fotons individuais detectados pelo observador, é menor do que a

energia hv com a qual eles foram emitidos, dada pelo mesmo fator, 1/(1 + z).

Assim, considerando as modificagoes citadas anteriormente, a formula correta para
luminosidade aparente [, para qualquer grandeza de distancia em um universo com geo-
metria de FLRW e em expansao, ¢ dada por:

L

[ = )
A (agry)?(1 4 2)2

(2.42)

A partir disto, definimos distancia de luminosidade d;, como sendo uma distancia que
mantém vélida a Equagao (2.41), mesmo em um universo com geometria de FLWR e em

expansao. Portanto, expressa da seguinte forma,

1
L \2
di; = | — . 2.43
B (4%[) (243)
Finalmente, substituindo a Equacao (2.42) na Equagao (2.43), obtemos a seguinte expres-

sao para dy,,
dL = ao(l + Z)’f’l. (244)

Podemos ainda, reescrever a expressao acima de dj,, usando a equacao o = ——Ft_ ea
) ) s CLOHO )

Equacao (2.40), onde obtemos, para uma fonte observada hoje, no redshift z, a expressao

O V=EQ+2) , [V [F de
AV Sb——k/ E(p;z'J’ (2:45)

usamos também, a normalizacdo ay = 1. Esta forma é geral e valida para qualquer

curvatura.
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(a) Distancia de luminosidade d, (b) distancia de diametro angular d 4

Figura 2.3: Geometria associada com a definicao da distancia de luminosidade d, e dis-

tancia de diametro angular d4, respectivamente. Com uma dimensao espacial suprimida

(adaptada de [14]).

Distancia de diametro angular d 4

Suponha uma fonte de luz F, com diametro préprio S, a uma distancia radial d do

observador, em um espago euclidiano (plano). O seu didmetro angular 6, é dado por:

S
0=—.
d

(2.46)

Por outro lado, em um universo com geometria de FLRW e em expansao, a dis-
tancia fisica radial do observador a uma fonte luminosa, no momento ¢, em que o luz
observada foi emitida, é dada por a(t)r; (ver Figura 2.3(b)). Sendo assim, a expressao

para o diametro angular, Equacao (2.46), para este universo torna-se:

o= - (f)m' (2.47)

A distancia de diametro angular d4, é definida de modo que o didametro angular
0, é dado pela relagao habitual da geometria euclidiana, Equagao (2.46). Logo, expresso

como, d4 = S/0, que por sua vez, comparando com a Equacao (2.47), obtemos:
ds = a(t)r;. (2.48)

Comparando a Equagao (2.48) com a Equacao (2.44), obtemos uma importante
relacao, conhecida na cosmologia como Relacao de Dualidade de Distancia Comica,

dr

dy = ———.
A (14 2)2

(2.49)
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Desta expressao, vemos que a razao de d4 com dy, é simplesmente uma funcao do redfhist,
logo, independente que qualquer cosmologia adotada. Comparando a Equagao (2.45) com
a Equagao (2.49), é facil ver quer,
v —FkK V4Y) = d
dy = Sk[ 0’“/ - /]. (2.50)
Ho\/QOk(1+Z> v —Fk 0 E(p,Z)

Lembrando que, Skly] = sen(y), senh(y),y para k = 1,k = —1 e k = 0, respectivamente.

E importante frisar que, todas estas abordagens para a medicao da distancia sao equiva-
lentes em um espaco plano e estatico, mas como vimos, em um espago com geometria de

FLRW e em expansao sao relativamente diferentes.

2.2.3 1Idade do universo e o Lookback Time

Definimos o tempo como sendo zero (t = 0), quando corresponde a um fator de
escala igual zero (a = 0), que equivale a um redshift infinito, visto que a/ay = 1/(1 + z).
Esta definicao é 1til para encontrarmos uma expressao que represente a idade do universo
em um redshift z qualquer. Tal expressao, pode ser obtida a partir da Equagao (2.33),

dz t(z) z dz'
dt = — dt = — —_— 2.51
“Hy T /0 / “H(ZY 251)

o

onde, usando a defini¢ao H(z) = HoFE(p; 2), temos:

1 [ dz’
=g ) Trorm 252)

que representa a idade do universo em um z qualquer. A idade total do universo tg, é

obtida tomando z = 0 na equacao anterior,

1 o0 dz'
tg = — . 2.53
*~ Hy /0 (1+2)E(p; ) (2:53)

A relacao de Lookbak time - redshift, é definida como a diferenca entre a idade do
universo hoje () e sua idade quando um raio de luz em particular num certo redshift
z foi emitido (¢(z)). Assim, subtraindo a Equacao (2.52) da Equagao (2.53), obtemos a

relacao Lookbak time - redshift,

tr(2) =ty — t(z) = Hio /0 T Z/C)lé(p; _t (2.54)
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2.3 Radiacao Césmica de Fundo

A Radiagao Césmica de Fundo (RCF) é uma predigao da teoria do Big Bang.
Segundo esta teoria, o universo primordial era muito quente e denso, constituido por um
plasma de fétons, elétrons e barions. A taxa de espalhamento destes fotons primordiais
com este plasma era tao alta que o livre caminho médio destes fétons era menor que o raio
de Hubble’, isto implica que os fétons estavam aprisionados a este plasma, portanto, em
equilibrio térmico com o mesmo, impedindo, através das constantes interacoes via Efeito
Compton, a formacao de estruturas baronicas. No entanto, com a gradual expansao do
universo, a densidade e temperatura deste plasma diminuem, permitindo que os nucleos
atomicos de Hidrogénio e Hélio passem a se combinar com os elétrons formando os atomos.
Este periodo, no qual o universo passa a ser eletricamente neutro, é denominado de
recombinacao. A partir de entao, a taxa de espalhamento é drasticamente reduzida,
aumentando o livre caminho médio dos fétons, dando inicio a era do desacoplamento,
onde a radiacao formada por estes fotons primordiais desacopla do plasma e passa a se
propagar livremente pelo espaco. Remanescentes desta radiacao primordial forma hoje o
que chamamos de Radiagao Césmica de Fundo.

A ideia da existéncia desta radiacao surgiu pela primeira fez na década de quarenta,
nos trabalhos publicados por George Gamow e colaboradores [17]. Em 1964, dois radio-
astronomos americanos Penzias e Wilson, da Bell Telephone Laboratories, detectaram um
sinal isotropico no comprimento de onde de radio, correspondente a uma temperatura de
corpo negro de 7" = 3,5+ 1 K [18]. A radiacdo detectada nao estava relacionada com
nenhuma fonte de rdadio local, do Sistema Solar ou da nossa galdxia, na verdade, intenci-
onalmente eles haviam detectado a RCF predita por George Gamow e colaboradores, um
fossil remanescente do inicio do universo. Esta descoberta rendeu a Penzias e Wilson o
Prémio Nobel de Fisica de 1978.

Ao longo dos anos seguintes, varios experimentos foram desenvolvidos para estudar
acuradamente a RCF, o de maior destaque foi o satélite COBE (Cosmic Background
FEzplorer), lancado em 1989, ele foi capaz de demonstrar entre outras coisas que a RCF
segue com muita precisao a distribuicao de corpo negro, como mostra a Figura 2.4. Por se

ajustar bem a curva de corpo negro, é possivel obter com boa precisao a temperatura desta

70 raio de Hubble, também conhecido como distancia de Hubble (dz ), representa o raio do universo

observével. A medida atual desta distancia é dg = ¢/Hy = 3000h~'Mpc, onde Hy = 100h kms~*Mpc~1.
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radiagao, que atualmente apresenta um valor de aproximadamente 2, 72548 + 0, 00057 K
[19]. O estudo da RCF foi, e estd sendo, crucial para o desenvolvimento da Cosmologia,
a partir deste estudo foi possivel, por exemplo, montar a histéria césmica dos ultimos

bilhoes de anos relacionando tempo com temperatura.
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Figura 2.4: Espectro da Radiagao Césmica de Fundo medido pelo satélite COBE (extraido
de [20]).

Em 2001 a NASA langou o satélite WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy
Probe), com maior precisao e sensibilidade que o COBE, operou até 2010, durante seu
funcionamento realizou medidas das flutuacoes de temperaturas da RCF, chamadas de
anisotropias. Medidas mais recentes realizadas pelo WMAP, apds subtrair efeitos de
anisotropia de dipolo® e da nossa prépria galdxia, nos mostra que a RCF é muito uniforme,
apresentando anisotropias da ordem apenas de AT/T ~ 107°, Figura 2.5, mostrando
assim que o universo primordial era muito homogénio, estabelecendo uma das evidéncias
mais fortes para a homogeneidade de larga escala do universo, conforme postulado pelo
Principio Cosmoldgico.

Apesar de muito pequena, a existéncia dessas anisotropias é de extrema impor-
tancia para o estudo do universo. A partir do seu estudo é possivel, entre outras coisas,
termos um melhor entendimento do processo de crescimento de estruturas e restringir
parametros cosmoldgicos. Na Tabela 2.2 é apresentado restricoes de parametros cosmolé-

gicos baseados nos nove anos finais de dados do WMAP e em conjunto com uma série de

8Distorcao na distribuicio de temperatura da RCF devido ao efeito Doppler decorrente do movimento

relativo da Terra em relagao as coordenadas comoveis.
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Figura 2.5: Imagem detalha das inomogeneidades presentes na RCF criada a partir de
nove anos de dados do WMAP apds subtracao da contaminagao devido a fontes galaticas.

A imagem revela flutuacoes de temperatura (mostradas como diferengas de cor) da ordem

de 107°. Créditos: NASA/WMAP Science Team.

dados cosmolégicos adicionais (WMAP + eCMB + BAO + Hy) [21].

Em 14 de maio de 2009, foi lancado o satélite espacial Planck da Agéncia Espacial
Europeia (ESA - European Space Agency’s), seu principal objetivo foi medir as anisotro-
pias da RCF, com precisao definida por limites fundamentais astrofisicos. O seu nivel de
desempenho estd permitindo extrair praticamente todas as informagoes que podem ser
obtidas a partir das anisotropias da RCF. O Planck também mediu com alta precisao
a polarizacao das anisotropias da RCF, que codifica nao sé uma riqueza de informagoes
cosmoldgica, mas também fornece uma exploragao unica da historia térmica do universo
durante o tempo em que as primeiras estrelas e galdxias se formaram [22]. Assim, é
esperado que dados fornecidos pelo Planck forneca respostas a muitas questoes funda-
mentais sobre o inicio da histéria e evolucao do nosso universo. Especificamente, dados
que permita definir estreitas restri¢oes sobre os parametros cosmolégicos; estudar a his-
toria de ionizacao do universo; investigar a dinamica da era inflacionaria; e testar fisicas
fundamentais, além da inflagao.

O satélite Planck funcionou perfeitamente por 30 meses, cerca de duas vezes o pe-
riodo inicialmente exigido. No entanto, foi desligado em 23 de outubro de 2013. Os dados
de alta qualidade que a missao produziu continuara a ser cientificamente explorados nos
préximos anos [23]. As descobertas cientificas da missao sdo apresentadas em uma série de

artigos, cujo os links entao no site <http://www.cosmos.esa.int/web/planck/publications>.
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Parametro Simbolo WMAP Combinados
Parametros ACDM Planos
Densidade fisica de barions Oph? 0.02264 4+ 0.00050 0.02223 4+ 0.00033
Densidade fisica da matéria escura fria Q.h? 0.1138 + 0.0045 0.1153 +0.0019
Densidade da energia escura Qa 0.721 4 0.025 0.7135%0 5092
Perturbagao da curvatura 109A% 2.41+0.10 2.464 £0.072
Indice espectral escalar N 0.972 +£0.013 0.9608 + 0.0080
Profundidade 6ptica da reionizacao T 0.089 +0.014 0.081 +0.012
Parametros Derivados
Idade do universo (Ganos) to 13.74+£0.11 13.772 £ 0.059
Parametro Hubble (kms~*Mpc~1) Hy 70.0 £ 2.2 69.32 + 0.80
Flutuagdes de densidade os 0.821 4 0.023 0.8205 5013
Densidade de barions/densidade critica Q 0.0463 +£0.0024  0.04628 £ 0.00093
Densidade de matéria escura fria/densidade critica Q. 0.233 £ 0.023 0.24027109099°
Redshift da igualdade matéria - radiagao Zegq 32657108 3293 4= 47
Redshift de reionizagao Zreion 10.6 1.1 10.1+£1.0

Tabela 2.2: Valores dos principais parametros do Modelo ACDM Plano, referente aos
mais recentes dados do WMAP (9 anos) e dados combinados (WMAP + ¢CMB + BAO
+ Hy). A lista completa de valores de parametros para este modelo, com combinagoes de

dados adicionais, pode ser encontrada em http://lambda.gsfc.nasa.gov/ [21].

2.4 Constituintes predominantes do universo

Sabemos hoje que a matéria escura e a energia escura constituem cerca de 95% de
todo o conteido de matéria-energia do universo, sendo assim, os dois componentes pre-
dominantes. Mesmo sendo tao abundante, sabemos muito pouco sobre a natureza destas
componentes, o que temos em numero relativamente alto, sao evidéncias que levaram a

supor sua existéncia. Algumas dessas evidéncias citaremos nas duas segoes seguintes.

2.4.1 A matéria escura

Consideracoes acerca da nucleossintese primordial conduz a conclusao de que a
maior parte da massa do universo nao estd na forma de matéria baridnica, ou seja, de
nicleos atomicos e elétrons. Esta conclusao é poderosamente reforcada pelas observagoes

das anisotropias da Radiacao Césmica de Fundo [11]. Isso nos leva a considerar um outro
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tipo de matéria, para complementar a massa estimada do universo pela observagoes, uma
matéria escura, que nao emite e nem interage de forma significativa com a radiagao,
tornando assim, impossivel de podermos "ve-la”.

Como nao interage eletromagneticamente, a matéria escura sé é detectada através
da sua influéncia gravitacional sobre a dinamica da matéria barionica e até mesmo da
luz, como no caso das lentes gravitacionais fracas. As primeiras evidéncias indicando
a existéncia de matéria escura comecaram a surgir em meados dos anos de 1930 com
os trabalhos de Fritz Zwicky [24], que ao analisar a dindmica do aglomerado de Coma,
chegou a uma razao de massa-luminosidade muito alta, ou seja, que a massa dinamica
deste aglomerado ¢ muito maior que a massa luminosa, indicando assim, que a maior
parte da matéria é escura.

Tanto na nossa como em outras galdxias espirais proximas, deveriamos esperar
que a velocidade de rotacao observada crescesse proporcionalmente a distancia radial,
até certo ponto, e entao decrescesse por ter atingido o regime kepleriano. Na década
de 1970, ao medir a curva de rotagdo da galdxia de Andromeda, Rubin e Ford [25],
constataram que as curvas de rotacao simplesmente se recusavam a decrescer, se mantendo
praticamente constante, desobedecendo a previsao de atingir o regime kepleriano. A
explicacao mais viavel para este fenomeno inesperado, levou a inclusao de uma matéria
escura nao barionica. Curvas de diversas outras galdxias ja foram medidas e apresentam
o mesmo comportamento. A Figura 2.6, mostra a curva de rotacao para quatro galdxias
espirais [26], exemplificando o que foi discutido aqui.

Na literatura, existem duas classificagoes para a matéria escura, a matéria escura
fria CDM (cold dark matter) e a matéria escura quente HDM (hot dark matter). No
entanto, a matéria escura quente (ou relativistica) nao explica a formagao hierarquica das
estruturas do universo. Observacoes mostram que as primeiras estrelas do universo se
formaram antes das galaxias, as galdxias antes dos aglomerados e assim por diante. Este
padrao é previsto supondo a matéria escura sendo fria (ou nao-relativistica), por isto,
acredita-se que a maior parte da matéria escura seja nao-relativistica.

A matéria escura é crucial para qualquer modelo cosmoldgico moderno e sua exis-
téncia é bem consolidada devido ao acimulo gradual de evidéncias. No entanto, a natureza
real desta matéria que parece permear o universo ainda é pouco conhecida.

O parametro de densidade (2,,, representa a contribuicao da matéria escura e da

26



NGC1560 NGC2403
100 160

140
120¢
100¢
80¢
60¢
40¢
207

Ve
Ve

0 5 10 15 20
r xr

NGC3198 NGC6503
160

140¢

120¢
100¢

Figura 2.6: Os perfis de velocidade de rotacao de quatro galaxias espirais. As curvas
preenchidas representam a velocidade total de rotagao (V¢); as curvas com quebras-longas
representam a contribuicao da matéria escura a velocidade total; as curvas com quebras-
curtas representam a contribuicao da matéria luminosa; finalmente, os circulos cheios
representam os dados observados. A unidade do eixo vertical é em km/s e a do eixo

horizontal é em kpc (extraido de [26]).

matéria barionica. O valor deste parametro ja foi determinado de diversas maneiras em
diversas escalas de distancia, como feito por Garcia-Bellido [27], onde obteve um valor

médio de §2,,, = 0.25 + 0.07, com 95% de confianca estatistica.

2.4.2 Energia escura

Observagoes de Supernovas de Tipo la (SNe Ia), realizadas por dois grupos in-
dependentes, o Supernova Cosmology Project (SCP) e o High-z Supernova Search Team
(HSST), indicam que o universo encontra-se em uma fase de expansao acelerada®[28, 29].

Esse resultado é extremamente importante, por ser a primeira evidéncia direta de que o

9Tsso nao significa contudo que a expansao do universo foi sempre acelerada, pelo contrario, observacoes

indicam que no passado remoto a expansao era desacelerada.
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universo estd em expansao acelerada, indo de encontro ao que se esperava na época, uma
expansao desacelerada, tendo em vista que a gravidade decorrente da matéria (escura e
barionica) é atrativa e portanto ela desacelera a expansao.

O grupo SCP estudou 42 SNe Ia com redshifts entre 0,18 e 0,83, juntamente
com um conjunto de 18 SNe Ia com redshifts menores que 0,1 [29]. Usando o modelo
ACDM' como modelo fiducial, os dados descartam com um nivel de confianca de 99%
o caso Q4 < 0. Para uma cosmologia plana (2o = 0) e com Q. = Qg = 0, de
forma que tenhamos Qpp + Q0,, = 1, 0 melhor ajuste foi de €y, = 0,28, e, portanto,
Qor = 0,72. Aplicando esses resultados na Equacao (2.58), encontramos um parametro
de desaceleragao negativo, go = —0,58, indicando que a expansao do universo esta em
uma fase acelerada. Estes resultados estao apresentados na Figura 2.7.

Ja o grupo HSST [28] estudou 16 SNe Ia com redshift entre 0,16 e 0,97, incluindo
duas do SCP, e 34 SNe Ia em baixos redshifts, chegando a conclusao de que, para um
modelo ACDM independente de curvatura espacial, temos um 2, > 0 com um nivel de
99, 7% de confianca estatistica. O melhor ajuste para um modelo plano foi de €2g,,, = 0, 28,
e, assim, Q9p = 0,72. Obtendo, portanto, um ¢y < 0 com 95% de confianca estatistica,
indicando novamente uma expansao acelerada. Estes resultados estao apresentados na
Figura 2.8.

Portanto, de acordo com a anélise dos dados de SNe Ia, o universo encontra-se
atualmente em expansao acelerada, sugerindo que ele nao é predominantemente composto
por matéria (barionica e escura), pois se o fosse, o carater atrativo da matéria provocaria
uma desaceleracao da expansao, e nao uma aceleragao. Além disto, resultados da analise
da RCF e da Inflagao, indicam fortemente que o universo é plano. Mas, se Qi = 1 €
estimativas do parametro de densidade de matéria indicam um valor da ordem de €}, ~
0,3, que substancia é essa, responsavel por aproximadamente 70% de todo o conteido de
matéria-energia do universo, dominando assim a sua dinamica, sendo entao a responsavel
pelo atual estagio de expansao acelerada?

Essa é uma importante questao a qual nao temos ainda uma resposta. Na verdade,
existem algumas respostas possiveis, mas as observacoes atuais ainda nao permitem definir
qual delas é a mais adequada [30]. A alternativa mais conservadora é manter a TRG, mas

admitir a existéncia de um fluido exdético com pressao negativa chamado de energia escura,

10 Apresentado na secdo 2.5.1
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Figura 2.7: Evidéncia da aceleracao do universo obtida com 42 SNe la em altos redshifts
observadas pelo SCP e 18 SNe Ia em baixos redshifts do Cdlan-Tololo Supernovae Survey,
plotado em uma escala linear de redshift para exibir detalhes em altos redshifts (extraida

de [29]).

sendo a constante cosmoldgica (ou energia do vacuo) a candidata mais simples.
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Figura 2.8: Evidéncia da aceleragao do universo obtida com 16 SNe Ia em altos redshifts,
incluindo duas SNe Ia do SCP, e 34 em baixos redshifts observadas pelo grupo HSST.
A figura superior do lado esquerdo, mostra o diagrama de Hubble, a inferior do lado
esquerdo, mostra a magnitude residual de um modelo com €2, = 0,2 e 2y =0, e a figura
do lado direito, mostra o plano 2,, — €25, onde é ilustrado alguns cenarios cosmoldgicos

(extraida de [28]).

2.5 Modelos cosmoldégicos

2.5.1 Modelo ACDM

O modelo ACDM (Lambda Cold Dark Matter), também conhecido como modelo
de Concordancia Césmica, é considerado o atual modelo padrao da Cosmologia, por ser
o modelo mais simples e elegante que melhor se ajusta as observacgoes e aos dados expe-
rimentais.

Este modelo cosmolégico considera o universo dominado por energia escura (na
forma de constante cosmoldgica A) e matéria escura fria CDM, com uma contribuicao de
apenas, aproximadamente, 4% de matéria barionica. Além disso, considera a energia es-

cura o mecanismo causador da expansao acelerada do universo, muitas vezes interpretada
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como energia do vacuo, com densidade dada por:

A
= 2.55
considerada um fluido perfeito de pressao negativa, com a seguinte equacao de estado,
A
— —py = ———. 2.56
pa =g (2.56)

O modelo ACDM, assim como sugerem as observagoes, considera o universo com
curvatura espacial nula (k = 0, = 0) e considera desprezivel, frente a densidade de
matéria e constante cosmoldgica, a densidade de energia da radiagao'! (2, = 0) e qualquer
outro componente desconhecido (£2, = 0). Neste caso, teremos Qo101 = QU + Q20 =1, e a

Equacao (2.35) e a Equacao (2.21), tornam-se:

E(p;2) = /Qom(1 + 2)3 + Qoa (2.57)
e
Qom
qo = % - Q()A. (258)

Algumas propriedades do modelo podem ser relaxadas. Nesta dissertacao, traba-
lhamos com o modelo ACDM Curvo, no qual, é relaxada a curvatura espacial, ou seja,
é assumida a possibilidade da mesma ser diferente de zero. Dai, temos 2, = 1 — Qo =

1 —Q,, —Qy e a Equagao (2.35) e a Equacao (2.21) tonam-se:

E(p; 2) = v/Qom(1 + 2)3 + Qoa + Qor(1 + 2)2 (2.59)
(&
Qom
@ = % T Qo — Qon. (2.60)

Entao, usando a Equagao (2.59) na Equagao (2.50), obtemos a distancia de didmetro

angular d,4, para o modelo ACDM Curvo, dada por:

h_l\/ —k g v ok /Z dz’'
V(L +2) " | V=k Jo vV Qom (14 2) 4 Qo + Qor(1 + 2/)?

onde foi adotado Hy = h-100kms™"Mpc ™!, e lembrando que, ¢ = ag = 1 e Si[y] = sen(y),

da = Mpe, (2.61)

senh(y), y para k = 1, k = —1 e k = 0, respectivamente.

Apesar de fornecer um bom ajuste com os principais dados observacionais, o mo-
delo ACDM tem suas limitacgoes e inconsisténcias. A principal delas é o chamado problema
da constante cosmologica. Por esta razao, diversos outros modelos cosmolégicos sao pro-

postos, assim como, o apresentado na se¢ao seguinte.

HExceto, claro, na era da radiacdo.
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2.5.2 Modelo XCDM

Neste modelo, temos como componente predominante uma componente desconhe-
cida chamada de matéria-X, e a matéria escura fria. O modelo XCDM, assim como todos
com matéria-X, é uma extensao do modelo padrao ACDM, onde o parametro da equacao
de estado da energia escura pode assumir valores diferentes de w = —1.

Neste cenario cosmolégico, a matéria-X é a responsavel pela expansao acelerada do
universo, fazendo assim o papel da energia escura no modelo ACDM. Logo, possui uma

pressao negativa e uma equagao de estado, dada por:

com w, constante e podendo assumir qualquer valor entre o intervalo —1 < w, < 0. Casos
alternativos, em que w < —1, a componente desconhecida é chamada de energia fantasma
[31].

Portanto, considerando o modelo XCDM, onde o universo é preenchido essencial-
mente por matéria-X, matéria escura fria e uma pequena contribuicao da matéria bario-
nica, com curvatura espacial plana (k = 0, € = 0), temos que Q11 = O + Q2 = 1, logo

a Equagao (2.35) torna-se:

E(p;z) = \/QOm(l +2)3 4 Qou (1 + 2)30+w2) - onde Qo =1— Qo (2.63)

Assim, substituindo a expressao anterior na Equagao (2.50), obtemos a seguinte expressao

para a distancia de diametro angular,

dz

—1 z
dy= /
(1+2) Jo /Qom(1+2)3 4 (1 — Qo) (1 + 2)30Hws)

Mpe, (2.64)

onde foi adotado Hy = h - 100kms™ *Mpc ™t e ¢ = q¢ = 1.
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Capitulo 3

Testes Observacionais

3.1 Efeito Sunyaev-Zel’Dovich

A Radiagao Césmica de Fundo! (RCF), embora considerada isotrépica, apresenta
pequenas e importantes anisotropias da ordem de 107°. Digo importante porque, entre
outras coisas, nos fornece informacoes sobre a estrutura do universo na Era da Recombi-
nacao’. Tais anisotropias podem ser entendidas como deformacoes no espectro de corpo
negro da RCF.

Observagoes em raios-X indicam que no meio intra-aglomerado de galdxia (MIA)
existe uma quantidade significativa de gés quente e difuso, com temperatura da ordem de
108K. Quando fétons da RCF interagem com os elétrons energéticos, existentes neste gas,
pode ocorrer o espalhamento Compton Inverso. A deformacao no espectro de corpo negro
da RCF, causada principalmente por este espalhamento quando observado em aglomerado
de galaxias, é conhecido como Efeito Sunyaev-Zel’'Dovich (ESZ) [32, 33, 34, 35].

Uma caracteristica interessante do ESZ é o fato da intensidade de seu sinal ser
praticamente independente do redshift em que é observado, tornando-o uma importante
ferramenta para a investigacao da estrutura de grande escala do universo, sendo mais
usado atualmente, para impor limites sobre parametros cosmologicos. E comum considerar
dois tipos de ESZ, o ESZ térmico e o cinético. O primeiro, e de maior proporc¢ao, é devido

a agitacao térmica do gas de elétrons no MIA (suposto em repouso em relagdo a RCF),

! Apresentada na Se¢do 2.3. Para uma leitura detalhada, ver capitulo 2 da referéncia [11]
2FEra na qual os elétrons e prétons puderam se unir formando estruturas eletricamente neutras, e que

por este motivo interage muito fracamente com a radiacdo. Em consequéncia esta fase marca o limite

quando a radiacao se desacoplou da matéria e, finalmente, pdde se propagar livremente pelo espago [8].



e o segundo, devido a velocidade peculiar do aglomerado (e dos elétrons) com relagao a

RCF.

3.1.1 Efeito Sunyaev-Zel’Dovich térmico

O espalhamento Compton ocorre quando fétons de alta energia interagem com elé-
trons e parte da energia destes fétons é transferida aos elétrons, sendo a restante espalhada
na forma de outros fétons menos energéticos. No entanto, os elétrons que compoem o gas
no MIA sao muito mais energéticos que os fotons da RCF, ou seja, kgT, > KgTgrcr.
Assim, ao interagir com estes elétrons, os fétons da RCF ganham energia ao invés de
cederem, se tornando mais energéticos. Este processo de interagao é conhecido como

espalhamento Compton inverso (ver Figura 3.1).

FOTON INCIDENTE DA RCF

S

GAS DO MIA

;> ELETRON
=" ENERGETICO
e DL DOMIA
- ESPALHAMENTO

= “EOMPTON INVERSO

1 FOTON DA RCF COM
! FRECQUENCIA DESVIADA

PARA O AZUL

Figura 3.1: Esquema do efeito Sunyaev-Zel’dovich térmico. No gds do meio intra-
aglomerado de galdxia (MIA), os elétrons cedem energia aos fétons da RCF através do

espalhamento Compton inverso (adaptado de [36]).

Ao se tornarem mais energéticos, apds interagir com os elétrons do MIA, os fétons
da RCF sao deslocados da regiao de Rayleigh-Geans (baixas frequéncias) para a regiao

de Wien (altas frequéncias) do espectro, visto que, a energia é proporcional a frequéncia
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(E = hv). Esta migracao causa uma perturbagao no espectro planckiano da RCF, este
tipo de perturbacao, causada por uma distribuicao térmica de elétrons de alta energia do
MIA é denominado de ESZ térmico.

E importante salientar que o nimero de fétons é conservado, sendo o efeito final
apenas a mudanca na energia e nao no nimero de particulas. Além disto, somente 1%
dos fétons da RCF sofrem este tipo de espalhamento [37].

Para estudar as perturbacgoes produzidas num campo de radiacao isotrépico causa-
das pelo espalhamento Compton inverso, assim como as que ocorrem com a RCF, fazemos
uso da equagao de Kompaneets (1957),

on 1 0 | ,(0On 9
R ) 1
dy ~ 220m, {xe (3366 +n’ + n)} (3.1)

Esta equagao descreve no limite nao-relativistico a mudanga no nimero de ocupagao (n)
no processo de difusao de fétons em um gas de elétrons. Onde, x. é um parametro adimen-
sional definido como =, = hv/kgT, e y é conhecido como parametro de Comptonizagao,
que por sua vez esta relacionado ao ganho total de energia pelos fotons. Para um campo

de radiacao atravessando um gas de elétrons, é usual expressar y como,

ar

’y =
MeC

5 /ne(l)kBTe(l)dl, (3.2)
sendo a integral realizada ao longo da linha de visada, o7 a secao de choque Thomson, n,
a densidade numérica de elétrons e T, a temperatura do gas de elétrons.

Nosso interesse é estudar as distorcoes no espectro da RCF causada pela interacao
dos fétons desta radiacao com os elétrons do MIA. Como citado anteriormente, estes
elétrons possuem altas temperaturas enquanto que a energia dos fétons da RCF é baixa.
Dai, é conveniente considerarmos que, x. < 1, visto que, hv < kgT,, logo temos, g—& >

n? , n. Com isto, a Equagao (3.1) torna-se:

on 1 0 | 4,(0n
6?_3/ 22 0x, {me (&ce)} ’ (3.3)

A homogeneidade do lado direito desta equagdo nos permite substituir x, por z [38],

onde z, definido como z = hv/kgTrcr, ¢ um parametro adimensional independente do

redshift®. Além disto, fazendo a derivada do produto, encontramos:

4o <Z_Z> + 2t (%)] : (3.4)

3Visto que, v = vy(1 + 2) e Trer = Ty rer(1 + 2), logo @ = hvy /ksTy reF-

on 1

2

oy =
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Por outro lado, sabemos que o niimero de ocupacao de estados de energia n, para
um gas de fétons é dado pela estistica de Bose-Einstein,

1 1

- ehl’/kBTRCF _ 1 - efc _ 1’

n (3.5)

e que a intensidade especifica da radiagao (I,) segue uma distribuicao planckiana quando

os fétons estao em equilibrio termodinamico, dada pela seguinte expressao [38]:

2hv3 1 2h13
[, =2 < ): Y n. (3.6)

er —1 c?
Calculando a primeira e a segunda derivada da Equacao (3.5), e em seguida subs-

tituindo ambas na Equacao (3.4), podemos obter

5 = e (o)
g_z _ %(mcoth(wﬂ)—@. (3.7)

Para uma nuvem de elétrons opticamente fina e a uma baixa temperatura, de modo
a : X : : o On ~ An
que o parametro de comptonizagao y seja pequeno, a aproximacao o~ pode ser usada

para se obter uma formula simples para a mudanga espectral causado pelo espalhamento,

An ze®
ou ainda, lembrando que n = (e* + 1)~
An yre®

Da Equagao (3.6), podemos deduzir que a variagdo da intensidade da radiacao
observada, devido o ESZ, em termos da variacao do ntimero de ocupagao, é dada por
Alpsy = (2hv3/c?)An, logo Algsz/Ircr = An/n, assim sendo, a expressio anterior
pode ser escrita como,

Algsy yre®
= xzcoth(x/2) —4). 3.10
[ = (B (acoth(x/2) — 1) (3.10)

Além disto, a intensidade e a temperatura estao relacionadas por uma derivada de

forma que é possivel obter

AT
ESZ — y (wcoth(z/2) — 4), (3.11)
Trer
ou ainda,
g
ATgpsyz = Trer f(x)y = TRCFf(x)mTC2 /ne<l>kBTe(l)dl7 (3.12)
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onde,
f(z) = (xzcoth(x/2) — 4). (3.13)

Nos limites de Raleigh-Jeans (v — 0), ou seja, < 1, temos da Equagao (3.11) que
ATgsz/Trer = —2y. Isto implica que houve uma diminui¢ao na temperatura de brilho
dos fotons da RCF apds o espalhamento com os elétrons energéticos do MIA, quando
observado em baixas frequéncias. Por outro lado, quando observado em altas frequéncias,
regiao de Wien do espectro, temos da mesma equacao que ATgsz/Trer > 0, implicando
assim, em um aumento na temperatura de brilho dos fétons da RCF apds o espalhamento.
Como ha conservacao do niimero de fétons no espalhamento Compton inverso, conclui-
mos que o resfriamento na regiao de baixas frequéncias e o aquecimento na regiao de
altas frequéncias é devido a transferéncias dos fotons da regiao de baixas para a de altas
frequéncias do espectro de corpo negro da RCF, devido o ganho de energia apds o espa-
lhamento Compton inverso. Esta transferéncia de fétons causa uma distorcao no espectro
da RCF, que por sua vez, passa a ser chamado de espectro de corpo negro modificado.

Existe uma frequéncia de transi¢do no qual este efeito (ESZ térmico) é nulo, ou
seja, ATgsz = 0. Obtemos o valor desta frequéncia igualando a zero a Equagao (3.11),
na qual, resulta em = = 4, e como * = hv/kgTrcr, temos v = 217TGHz. Logo, para
v < 217GHz temos ATgsz < 0 e para v > 217G Hz temos ATggz > 0.

As discussoes apresentadas nos dois ultimos pardgrafos com base na temperatura
de brilho da radiacdo, Equagao (3.11), podem ser apresentadas com base na intensidade
da radiacao, Equagao (3.10). No limite de baixas frequéncias (v < 217G H z), observa-se
uma diminuicao na intensidade Algsy < 0, e no limite de altas frequéncias v > 217G H z,
observa-se um aumento na intensidade da radiacao Alggz > 0, assim como mostra a
Figura 3.2.

E importante ressaltar que as expressoes apresentadas aqui, sao apropriadas para
uma distribuicao térmica nao relativistica de elétrons. Para obter expressoes mais gerais,
terifamos que usar correcoes relativisticas. Um tratamento do ESZ relativistico pode ser
encontrado em [39, 40, 13].

Quando levado em conta as correcoes relativisticas, a expressao para a distorcao

espectral da RCF, expressa como uma mudanga na temperatura, Equacao (3.12), torna-se
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Figura 3.2: O ESZ causa uma diminui¢ao na intensidade da RCF a frequéncias menores
que 217G H z e um aumento em frequéncias mais altas. O espectro da RCF sem distorcoes
é representado pela linha tracejada e o distorcido pelo ESZ é representado pela linha
continua. A distorcao apresentada é para um aglomerado ficticio 1000 vezes mais macico

do que um aglomerado de galdxia tipico (extraido de [41]).

[41]:

o
ATgsy = TrepV(z, T.)y = Trer¥(z, Te)m—TC2 / ne(DkpT.(1)dl, (3.14)

e

onde ¥ (x,T,) é a funcdo que leva em conta a dependéncia com a frequéncia x = hv/kgTror

e as corregoes relativisticas dggz, tal que:

U(x,T.) = f(2)(1 4 0psz(z,T,)) = (xcoth(x/2) —4) (1 + dpsz(z, T:)). (3.15)

3.1.2 Efeito Sunyaev-Zel’Dovich cinético

Além do ESZ térmico, existe o chamado ESZ cinético, que assim como o térmico
causa uma distor¢ao no espectro observado da RCF, quando o aglomerado de galaxia
possui uma velocidade peculiar com relacao a RCF. Esta distor¢ao é gerada pelo efeito

Doppler que aparece do movimento relativo entre o aglomerado e o observador.
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Embora Sunyaev e Zel‘Dovich [35] tenha citado que a diminui¢do da temperatura

de radiacao no efeito ESZ cinético é

Apsz (”) , (3.16)

Trcr

onde v, é a velocidade peculiar do aglomerado ao longo da linha de visada e 7, é a
profundidade optica do MIA, a deduc@ao completa foi publicada apenas em 1995 por
Phillips [42]. Uma derivagao similar é encontrada na referéncia [38] onde, ao invés de
utilizar a equagao de Boltzmann para calcular a intensidade da radiacao, como fez Phillips,
fez-se uso da equacao de transferéncia radiativa e algumas convencoes diferentes. Deste

modo, as expressoes para as mudancas na intensidade e temperatura de brilho sao:

A]ESZ (0 $46x
e Te 3.17
IRCF c K (ex — 1)2 ( )
ATgsy U, x2e”
e Te 3.18
TRCF C T (e’f — 1)2 ( )

onde o sinal negativo no lado direito das equagoes depende do sentido da velocidade,
para v, > 0 (velocidade de recessdo) temos um sinal negativo e vice-versa. As equagoes
anteriores mostram que este efeito produz uma simples mudanca na temperatura de brilho
ou na intensidade da radiacao, proporcional a v,, como indicado por Sunyaev e Zeldovich
(Equagao (3.16)).

As distorgoes produzidas pelo ESZ cinético sao muito menores que as produzidas
pelo efeito térmico, em consequéncia sao mais dificeis de serem medidas. Entretanto, os
efeitos podem ser separados usando seus diferentes espectros, pois é possivel mostrar que
o efeito cinético produz a sua maxima alteracao na intensidade na frequéncia em que o
efeito térmico é igual a zero [38]. Tais observagoes estao evidentes na Figura 3.3.

Uma vez calculada a profundidade éptica do aglomerado e medidas as distor¢oes no
espectro, podemos, a partir do ESZ cinético, estimar a velocidade peculiar (v,) ao longo
da linha de visada deste aglomerado, mesmo estando a grande distancia, sendo portanto,
um método de medicao de velocidade bastante interessante. Um exemplo desta técnica é

apresentado na referéncia [43].
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Figura 3.3: Comparacao entre o ESZ térmico (linha continua) e o ESZ cinético (linha
tracejada). A linha pontilhada representa o espectro de corpo negro da RCF multiplicada
por um fator de 0,0005. Note que o efeito cinético é maximo na frequéncia onde o térmico

é nulo (extraido de [41]).

3.1.3 Estimativa da distancia de diametro angular a partir do
ESZ /raio-X

Nesta secao, apresentaremos um método que permite estimar a distancia de dia-
metro angular (DDA) através de uma técnica que combina o brilho superficial de raios-X
e observagoes do ESZ (ESZ/raios-X). Este método é baseado nas diferentes dependéncias
destes efeitos com relagao a densidade eletronica do aglomerado (n.), ou seja, S, o [ n2dl
e ATgsy f nedl. Uma vez inferido a DDA, podemos restringir parametros cosmologicos,
como por exemplo, a constante de Hubble H.

O brilho superficial de raios-X, S,, é uma imagem em raios-X do aglomerado

projetada no plano do céu, definida como:

1 2
= A(E,T, 1
Sx 471'(1 + 2)4 /ne 6( ) e)dl7 (3 9)

onde z é o redshift do aglomerado, A.(F,T.) é a funcdo de resfriamento em raios-X do
MIA, que depende da energia emitida em raios-X (F) e da temperatura do gas (7¢), n.,

como ja definimos, representa a densidade numérica de elétrons no gas.
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Uma modelo conveniente e simples para descrever a distribuicao de temperatura e
de densidade no gas de elétrons no MIA é o modelo ( esférico e isotérmico, proposto
em 1976 por Cavaliere e Fusco-Fremiano [44]. Este modelo assume que a temperatura
dos elétrons é constante e que a densidade numérica de elétrons segue uma distribuicao
esférica,

7”2 —55
Nne(r) = Neo frn = Neo (1 + ﬁ) : (3.20)

c
no qual, n.y é a densidade numérica no centro do aglomerado, r. é o raio do caroco central
e [ é a razao entre a dispersao de velocidade das galaxias e a dispersao de velocidade do
gés no aglomerado, dado por 8 = um,0?/kgT,, onde u é o peso molecular médio, m,, é a
massa do proton e o é a dispersao de velocidade das galaxias.

Assim como a densidade numérica n.(r), a temperatura e a func¢ao de resfriamento
sao expressas em termos dos seus valores centrais, T.o € Ay, e multiplicados por fatores
adimensionais que descrevem a distribuigao dessas quantidades no aglomerado, T.(r) =
Twofr e Ae(E,T,) = Ao fa. No entanto, quando adotado o modelo § esférico e isotérmico,
a temperatura é considerada constante em todo o aglomerado, logo T.(r) = T, 0 que
implica em A.(T.o) = Aco, ou seja, fr = fa = 1.

Dai, usando o fato que A.(F,T.) = A e substituindo a Equagao (3.20) na Equacao

(3.19), obtemos:
Aeon?, P2\

C
Nesta funcao 7% = x? + y? + 22, adotando a coordenada z ao longo da linha de visada e
considerando uma raio R projetado no plano do aglomerado dado por R? = 22 + 32, a

equacao anterior torna-se:

Aeonﬁo +o0 R2 22 -38

Depois de alguns célculos e mudancas de coordenadas é possivel mostrar que? [13],

2 (1-68)/2
onde,
1 rip -1
S0 = —Aeongorcw, (3.24)

dym(l+ 2)* I'(33)

“Detalhes dessa demonstracao é apresentado na Segdo 4.2 da referencia [13].
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0 = R/da e 0. = r./da, sendo 6 um angulo de referéncia medido a partir da linha de
visada que passa pelo centro do aglomerado e I' a funcao Gama.

Por outro lado, como discutido na Secao 3.1.1, o ESZ, assim como o brilho super-
ficial de raios-X, S,, pode ser expresso como uma integral ao longo da linha de visada do
aglomerado,

ATwsy = Trer®(a, T.)— L / ne(DkpTo(1)dl, (3.25)

MeC?

com ¥ (x,T,) dado pela Equagao (3.15). Assim, seguindo procedimento semelhante, lem-

brando que T,(r) = T,9, podemos mostrar que,

g2, (1-36)/2
ATgsz = ATgszo (1 + ﬁ) , (3.26)
onde,
ATgszo = Trop¥(x, Te)neorey/To kpTio LG5 5) (3.27)
ESZ0 RCF y Le0)lbe0l ¢ T mec2 F(%ﬁ) .
Por fim, dividindo o quadrado da Equagao (3.27) pela Equacao (3.24), %,

eliminamos o termo n. e obtemos, isolando r., o raio do caroco central do aglomerado,
de onde, sabendo que d4 = r./0., podemos encontrar a seguinte relacao para distancia de
diametro angular,
d . (ATESZO)Z 7’I’LeC2 2 AeO
AT 0,501+ 2)f \kgTw ) 4m3R2W(x, To) T2 02
2
NECREICE )
rs-1) 16B)

Este é um método direto para medir a DDA de aglomerado de galaxias, além disto,

(3.28)

pode ser aplicado a grandes distancias cosmoldgicas sem qualquer cadeia interveniente de
estimadores de distancias (como a habitual escala de distancia) [38].

No entanto, quando o aglomerado de galaxia possui assimetria, o método descrito
anteriormente para medir DDA nao é apropriado pois propomos de ante mao uma geome-
tria esférica. Se o raio do nicleo da distribui¢do do gés com a linha de visada (coordenada
z) é maior por um fator Z que os raios centrais das outras duas coordenadas (coordenadas

z e y), a fungdo de distribuigdo do gés deve ser modificada para [45]

(3.29)

Te

2 2 /72\\ —38
fom (1 Y

42



em consequencia, os termos S,o € ATgsz0 sao aumentados por um fator Z. O resultado
¢ que a distribuicao de gas alongada, com o eixo de simetria ao longo da linha de visada,
tende a dar um brilho superficial central mais elevado que as outras distribuicoes de gés,
em que a mesma massa de gas ¢é distribuida esfericamente ou com o eixo de simetria
perpendicular a linha de visada. Em consequéncia, os aglomerados alongados ao longo

da linha de visada fornecem estimativas tendenciosas de distancia, uma vez que para

(ATgsz0)*

5+—, assim, a verdadeira distancia de diametro angular ¢ [45]

obtermos d 4 fazemos
. . 1
d s (verdadeiro) = dA(estlmado)E, (3.30)

isto se a distancia é estimada utilizando a Equacao (3.28), ou seja, sem levarmos em
conta que o aglomerado é alongado na linha de visada. Além disto, como Hy x 1/da, a

constante de Hubble serd subestimado por este mesmo fator, Z.

3.1.4 Teste estatistico de x> com dados de DDA

Uma vez medida a distancia de diametro angular, podemos impor restri¢coes em
AT amet 16gi través d teste estatistico de x?
varios parametros cosmoldgicos, através de um teste estatistico de y*, como o expresso

pela seguinte expressao:

N 2
d P;zi) — d obs,i

i=1 OdAobs,i

onde d4(p;z;) é a distancia de diametro angular tedrica, que por sua vez depende do
modelo cosmolégico adotado; daems; ¢ a distancia de diametro angular observacional e
Td s, € O €rro associado a medida de dagps,;-

A Figura 3.4 mostra o plano h - €, gerado a partir do XflA, utilizando uma
amostra de 25 distancias de diametros angulares de aglomerados de galdxias obtidas por
De Filippis et al. [46] a partir do ESZ e observagdes de raios-X (técnica ESZ /raio-X),
supondo um modelo [-eliptico para descrever o aglomerado.

A Figura 3.4 nos mostra que ha uma degenerescéncia com relacao ao parametro
Qom, podendo o mesmo assumir qualquer valor dentro da faixa indicada, no entanto,
com relacao ou parametro h, o teste se mostra bastante util, pois restringe de forma

significativa o seu valor, com o melhor ajuste em h = 0, 745.
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Figura 3.4: Plano h - €),, gerado a partir do teste de X?lA em um Modelo ACDM Plano.
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confianca estatistica.

3.2 Oscilagoes Actsticas dos Barions

Como ja dito anteriormente, o universo primordial foi muito quente e denso. Houve
um periodo em que a taxa de espalhamento era tao alta que o livre caminho médio dos
fétons espalhados era menor que o raio de Hubble, aprisionando os fétons e deixando o
universo opaco. Isto implica que os fétons estavam acoplados com os barions, portanto,
deveriam estar em equilibrio térmico, formando um tnico fluido (f6ton-bérion) de plasma
ionizado com densidade uniforme, exceto pelas perturbagoes geradas por flutuacoes do
potencial gravitacional da matéria escura, flutuagoes estas que produzem gradientes de
pressao capazes de gerar ondas actsticas neste fluido.

Com a expansao do universo, a densidade e temperatura deste fluido diminuem,
permitindo que os ntcleos atomicos de Hidrogénio e Hélio passem a se combinar com os
elétrons formando os atomos. Este periodo, no qual o universo passa a ser eletricamente
neutro, é denominado de recombinacao. A partir deste periodo, a taxa de espalhamento é
drasticamente reduzida, aumentando, portanto, o livre caminho médio dos fétons, dando
inicio a era do desacoplamento, na qual os fétons desacoplam da matéria barionica, pas-
sando a se propagar livremente. Com isso, o fluido deixa de existir e a pressao dos fétons

sobre os barions também, assim, a onda actustica de béarions é congelada.

44



No entanto, é de se esperar que o horizonte actstico® dessa onda, ry ~ 150Mpc,
fique impresso na distribuicao de barions como um excesso de densidade, como ilustra
a Figura 3.5, e que possa ser observavel a partir da distribuicao dos diversos objetos
astronomicos ou através da observagao da RCF, pois, se seus fétons apresentarem aniso-
tropias primarias de temperatura, é porque o fluido do qual eles faziam parte apresentava

flutuacoes de densidade.

Figura 3.5: Concepcao artistica produzido pelo projeto BOSS mostrando as esferas de
barions em torno dos aglomerados iniciais de matéria escura. As galaxias possuem uma
ligeira tendéncia a se alinhar ao longo das bordas das esferas. Crédito: Zosia Rostomian,

Lawrence Berkeley National Laboratory.

Dai, com uma amostra de 46.748 galaxias vermelhas luminosas, com redshift en-
tre 0,16 e 0,47, varrendo 3.816 estereorradianos no céu, o Sloan Digital Sky Survey
(SDSS)[47], construiu uma funcao de correlacao de larga escala que mostra um pico bem
detectado numa separacao de 100h~'Mpc, como mostra a Figura 3.6. Isto implica que,
dada uma galdxia formada em um pico de densidade, existe uma probabilidade maior de
encontrarmos outra galdxia a uma distancia de 100h~'*Mpc, que por sua vez, é aproxi-
madamente igual ao horizonte actstico na época da recombinagao (rs ~ 150Mpc). Além
disso, por estar impressa na distribuicao de barions, esta escala preferida pode ser uti-
lizada como uma régua padrao. Quando analisado através do espectro de poténcias da
matéria baridnica, esta separacao manifesta-se como oscilagoes, chamadas de Oscilacoes

Acusticas dos Bérions (BAOs - do inglés Baryon Acoustic Oscillations).

5Distancia percorrida por essa onda actstica do inicio da perturbacio até o desacoplamento.
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Figura 3.6: O pico acistico bariénico na fungao de correlagao. (extraido de [47]).

A Figura 3.7 ilustra bem o que discutimos até aqui, ela mostra como é impresso o
horizonte actstico na distribuicao da matéria barionica e escura. Os dois gréaficos superio-
res representam periodos pré-desacoplamento, onde os fétons e barions (gas) se propagam
como um unico fluido por estarem acoplados. Em seguida, no periodo da recombinagao, os
fotons comecam a desacoplar dos barions, quando desacoplados completamente, os fétons
comecam a se propagar livremente deixando uma perturbacao no perfil de densidade dos
barions com um pico proximo a 150Mpc. Os dois gréficos inferiores, representam periodos
poés-desacoplamento. Como a matéria escura e os barions interagem gravitacionalmente, o
perfil de perturbagao da densidade destas duas componentes serd moldado com o decorrer
do tempo, formando outro pico de matéria barionica préoximo a origem, onde ja existe
um de matéria escura. De forma semelhante, devido a atragao gravitacional, a matéria
barionica arrasta a densidade de matéria escura para seu pico proximo a 150Mpc. Sao
evolugoes de perturbacoes na densidade de barions como essas que levam a formacao de
grandes estruturas como galaxias e aglomerados de galdxias.

As correlagoes podem ser observadas tanto na direcao radial (linha de visada)

quanto nas direcoes perpendiculares a linha de visada das galaxias, portanto, o levanta-
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Figura 3.7: Evolucao do perfil radial das perturbacoes de densidades versus raio comovel.

As linhas pretas, azuis, vermelhas e verdes correspondem a matéria escura, aos barions,

aos fétons e aos neutrinos, respectivamente. O redshift e o ano a partir do Big Bang sao

dados em cada grafico. (extraido de [48]).

z)zdi

as dilatagoes radiais e transversais, da por [47],
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mento das galaxias sao tridimensionais, logo é definido uma distancia hibrida que combina

(3.32)



O levantamento realizado pelo SDSS [47] indica um pico das BAO em z, = 0, 35,
sendo portanto, o redshift onde a escala actstica preferida foi medida. Além disto, foi
obtido utilizando o Modelo Padrao ACDM, Q,,,h? = 0,13040,010 e Dy (0, 35) = 1370+64
Mpc, no nivel de confianca 1o.

O pico das BAOs também pode ser descrito por um parametro adimensional A,
definido por Eisenstein et al. [47], para um universo com curvatura plana, como sendo

AV, 1 [ dz 5 B

onde, como ji vimos, z, = 0,35. Da Equacdo (3.33), notamos que o parametro A é
independente de Hy, ou equivalentemente, de h. Logo, sozinho possibilita restringir apenas
o parametro €2,,, como evidencia a Figura 3.8. No entanto, em andlises combinadas com
outros testes, pode fornecer informacoes de regides descartaveis, sendo dessa forma de
grande relevancia.

Uma generalizagao direta da expressao que representa A, Equagao (3.33), para

curvaturas e cenarios cosmoldgicos arbitrarios, pode ser escrita como

v, (o “ g 1\
AR = By (zﬂrg,f’“[”g’“'/o E(p;z>D | 339

onde, Skly] = sen(y), senh(y), y para k =1, k = —1 e k = 0, respectivamente.

3.2.1 Teste estatistico de y> com BAOs

Uma analise estatistica simples, usando o parametro A em um modelo ACDM

Plano, é dado novamente pelo teste de x?,

XBao = (A(p; ?) 0'469)2. (3.35)

0.017

O qual, gera no plano h - g, a Figura 3.8.

Ao contréario do teste usando DDA de aglomerados de galaxias, este possui uma
degenerescéncia em h e apresenta restrigoes quanto ao valor do parametro €)g,,. Portanto,
ao combinarmos ambos os teste em um s6, limitamos de forma significativa tanto o pa-
rametro h como o §2,,. Uma andlise conjunta deste tipo é realizada na Secao 3.3.2 com

idade de galaxias velhas em altos redshists mais BAOs.
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Figura 3.8: Plano h - Q,, gerado a partir do teste de x% 45, em um Modelo ACDM Plano.
As regioes cinzas do grafico correspondem, respectivamente, da clara para a mais escura,

as regioes de 1o, 20 e 30 de confianca estatistica.

3.3 Idade de galaxias velhas em altos redshifts

Existe um ramo da cosmologia observacional, chamada de Cosmocronologia, onde
ha diferentes e independentes métodos para estabelecer limites inferiores para a idade do
universo. Estes métodos podem ser agrupados ou classificados de acordo com a classe de

objetos aos quais eles sao aplicaveis [49], como por exemplo:
Objetos na nossa galaxia:

e Nucleocosmocronologia;
e Curvas de resfriamento de anas brancas;

e Aglomerados globulares - turn-off da sequéncia principal.

Objetos em altos redshifts:
e Galaxias velhas em altos redshifts (GVAR).

Por nao fazer parte do objetivo desta dissertacao, nao discutiremos detalhes dos
aspectos relacionados aos métodos de datagao cosmoldgica, apenas apresentaremos de
forma superficial o método de datacao de galdxias velhas em altos redshifts.

Os métodos associados a objetos na nossa galaxia (z ~ 0) sdo tuteis para estimar

um limite inferior para a idade total do universo ty, visto que, ao encontrar e datar um
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objeto muito antigo na nossa galaxia, a idade total do universo deve ser superior ou, no
maximo, igual a do objeto datado. Por outro lado, somente nas ultimas décadas, com o
desenvolvimento da espectroscopia 6tica profunda em telescépio de 8-10 metros, que se
tornou possivel estimar com relativa precisao a idade dos objetos em altos redshifts [50].

Como a idade de um objeto em um dado z é sempre inferior a idade do universo
neste mesmo redshift, torna-se possivel também inferir a idade minima do universo em
qualquer época. Bons candidatos a tais objetos sao as galaxias elipticas, visto que, nessas
galaxias as estrelas se formaram essencialmente num 1inico evento de formacao estelar, sem
deixar quantidade de gas suficiente para formar novas estrelas, além disto, a medida que
estas estrelas evoluem, elas tornam-se mais vermelhas, portanto, ao observarmos galaxias
elipticas vermelhas em altos redshifts, espera-se que as mesmas possuam uma populagao
estelar evoluida, sendo assim, boas candidatas a limitarem a idade do universo naquela
redshift.

A técnica utilizada para datar essas galaxias em tese é relativamente simples,
observa-se o espectro da galdxia e compara com modelos tedricos de populagao estelar,
como o efeito da idade sobre as caracteristicas espectrais é bem conhecido, ao comparar-
mos determinamos o que melhor se ajusta. A Figura 3.9 mostra o espectro observado da
radio galdxia extremamente vermelha 53W091 (z = 1, 55), juntamente com 4 modelos de
populacao estelar distintos, o melhor ajuste é obtido para uma idade de 3,5 bilhoes de

anos [50].

3.3.1 Teste estatistico de y?> da idade do universo com GVAR

Uma vez que obtemos por algum método a idade do universo, podemos através de
testes estatisticos estabelecer limites sobre parametros cosmoldgicos, assim como é feito a
partir da DDA. No entanto, sabe-se que as galdxias sao criadas aleatoriamente no decorrer
da evolucdo do universo, sendo assim, possuem tempos de incubacao t;,.° diferentes,
dificultando muito a realizagao deste tipo de teste, uma vez que, mesmo determinando
a idade de uma galdxia (f,ps) em um z;, faz-se necessario também sabermos o tempo de
incubagao desta galaxia (¢;,.;) para obtermos a idade do universo neste redshift, visto que
ts; = tinci 1 tobsi, como ilustra a Figura 3.10.

Uma das saidas para este problema é selecionar as galdxias mais velhas em alto

6Tempo de incubacdo é o tempo decorrido do Big Bang até a formacdo da galdxia.
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Figura 3.9: O espectro observado da radio galdxia 53W091 juntamente com 4 modelos

tedricos de populagao estelar distintos (extraido de [50]).
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Figura 3.10: Ilustragao: tempo de incubagao, idade do universo e quantidades relaciona-

das.

redshifts, e dai, supor um tempo de incubacao médio, considerando uma significativa

variancia no mesmo. Esta mesma técnica é usada em [51, 3], onde consideraram o t;,. =

0.8 + 0,4 Ganos.
Como ja vimos na Secao 2.2.3, a idade do universo em um redshift z é dado pela

Equacao (2.52), a qual fazendo a mudanga de variavel z = 1/(1 + z), obtemos:

1 1/(1+%) du
t(p;z) = —/ _— 3.36
( ) Hy Jo JUE(P;@ ( )

Com base no que foi discutido acima, vamos realizar um teste de x?, representado
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pela seguinte expressao,

N 2
(t(pv Z’L) - (tobs,i + tznc))
Xtade = D . : (3.37)

i1 Ot obs,i tine
onde consideramos a idade observacional do universo em um dado redshift como sendo
tﬁi’s = tine + tobs,i, sendo ¢, 0 tempo de incubagao, oy, a incerteza associada ao tipne, tops,i
a idade observacional para uma galdxia especifica, 0y, , a incerteza na medida da idade
individual da galdxia e t(p; z;) presenta a expressao tedrica para a idade do universo em
um dado redshift, que por sua vez depende do modelo adotado.

Dai, adotando o modelo ACDM Plano, um t¢;,. = 0.8 £ 0,4 Ganos e usando uma
amostra de 11 idades de galdxias velhas em altos redshift (0,62 < z < 1,70), selecionadas
das amostra de Ferreras et al. [52] e Longhetti et al. [53], a mesma utilizada por Lima
e Cunha [3](ver Figura 5.3), onde argumentou que este conjunto de dados fornece idades

de galdxias precisas e restritivas, realizamos o teste de x? dado pela Equagao (3.37), onde

obtemos a Figura 3.11 para o plano h - Qg,,,

13 T T T T T T T T T T T
LCDM Plano
121 Idade 7

h (Hp/100km/s/Mpc)

o
=)
T

o
wn

0,1 0,2 0,3 0,4 0,5 0,6 0,7

Wom

o
=}

Figura 3.11:  Plano h - Qo,, gerado a partir do teste de x?,,, em um Modelo ACDM
Plano. As regides cinzas do grafico correspondem, respectivamente, da clara para a mais

escura, as regioes de 1o, 20 e 30 de confianca estatistica.

Na Figura 3.11 mostramos os contornos de verossimilhanca constante (1o, 20 e 30)
no espago de parametros para h - €y, ¢ notério que o teste de idade sozinho nao é muito
restritivo, pois existe uma grande gama de pa de parametros permitidos para h e €y,,. No

entanto, o mesmo pode ser bastante relevante quando realizado em conjunto com outro
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que quebre a degenerescéncia existente, um bom candidato a quebrar esta degenerescéncia

é o teste utilizando as BAOs, descrito na Secao 3.2.1.

3.3.2 Analise conjunta: Teste com GVAR + BAOs

Portanto, em busca de obtermos vinculos mais restritivos, faremos uma analise
conjunta usando as galdxias velhas e as assinaturas das BAOs. Tal andlise requer um x?,
com a seguinte forma,

N

2
2 (t(p; 21) — (tobsi + tine))’ A(p; 2) — 0.469
' = E : : 3.38
Xidade+BAO 2 oZ +o? + 0.017 ( )

inc

obs,i
Deste obtemos a Figura 3.12, que mostra as regioes de 1o, 20 e 30 de confianca estatistica
para a andlise conjunta dos testes com galdxias velhas e assinaturas das BAOs.

E evidente ao compararmos as Figuras 3.11 com a Figura 3.12 a eficiéncia do
teste conjunto adotado, notamos que tanto o parametro €, como o h ficaram melhor
restringidos, com o melhor ajuste em h = 0,67 e €2y, = 0, 27.
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Figura 3.12: Plano h - Q,, gerado a partir do teste de x2,,404 pao em um Modelo ACDM
Plano. As regides cinzas do grafico correspondem, respectivamente, da clara para a mais
escura, as regioes de lo, 20 e 30 de confianca estatistica. As linhas azuis e vermelhas
representam os contornos dos testes com as assinaturas das BAOs e com as galaxias velhas,

respectivamente.
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3.4 Parametro de Hubble

O Parametro de Hubble (H(z)) como ja definido na Secao 2.1.3, Equagao (2.15),
expressa a taxa com que o universo se expande em um dado z. E muito comum na

literatura encontrarmos ele expresso como sendo H(z) = HyE(p; z), ou seja:

\/Q()m(l + 2)3 + Qoa Modelo ACDM Plano
H(2) = Ho X ¢ /Qom(1+ 2)3 + Qoa + Qor(1 + 2)2 Modelo ACDM Curvo - (3.39)
vV Qom (14 2)3 + Qo (1 + 2)30+w2)  Modelo XCDM Plano

Como é evidente na Equacao (3.39), a expressao para o H(z) muda dependendo do modelo
cosmoldgico adotado ja que o mesmo carrega em si toda a cosmologia do modelo, sendo
portanto, uma peca crucial para todo modelo cosmologico.

A determinacao de H(z) em diferentes pontos da evolugdo do universo pode nos
ajudar, entre outras coisas, a entender melhor a dinamica de expansao do universo, além
de estd se revelando bastante 1util na realizacao de teste cosmoldgicos. Existem hoje
diferentes métodos para medir H(z), os dois mais conhecidos sao: (i) usando a diferenga
de idade de galéxias [54, 55]; (ii) e as Oscilagoes Actstica de Bérions (BAOs) [56, 57].

O primeiro método foi desenvolvido por Jimenez e Loeb [54], eles realizaram as
primeiras medidas de H(z) usando medigoes de diferenga de idade (At) entre duas galaxias
que evoluiram passivamente e se formaram ao mesmo tempo, mas que estavam separadas
por um pequeno intervalo de redshift (Az). As quantidades medidas neste método estao

relacionada com o Parametro de Hubble pela seguinte relagao’:

1 dz

H(z) = C(1+2z)at’

(3.40)

haja vista que pode-se inferir a derivada dz/dt a partir da relagao Az/At [54].
Recentemente, utilizando o mesmo método, Zhang et al. (2014) [55] obtiveram 4
novos dados observacionais de H(z) (DOH (z)). Além disto, combinando os seus com ou-
tros 21 DOH(z) disponiveis, realizaram restri¢oes de parametros cosmolégicos em ambos
os modelos ACDM Plano e Curvo. Os DOH (z) obtidos por Zhang et al. e os 21 outros
jé existentes sao mostrados na Tabela 3.1.
Quanto ao segundo método, encontramos um bom exemplo na referéncia [57],

onde Busca et al. (2013) apresenta a primeira deteccao do pico BAOs em alto redshift,

"Esta expressio ¢ obtida a partir da Equacdo (2.33), usando o fato que a = 1/(1 + 2).
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z H(z) one Referencia z H(z) on) Referencia

0.090 69 12 Jimenez et al. (2003)1 | 0.352 83 14 Moresco et al. (2012)f
0.170 83 8 Simon et al. (2005)f | 0.593 104 13 Moresco et al. (2012)f}
0270 77 14 Simon et al. (2005)f | 0.680 92 8 Moresco et al. (2012)t

0.900 117 23 Simon et al. (2005) 0.875 125 17 Moresco et al.
1.300 168 17 Simon et al.
1.430 177 18 Simon et al.
1.5630 140 14 Simon et al.

(

(

(
0.400 95 17 Simon et al. (2005)t | 0.781 105 12 Moresco et al. (2012

(

(

2005)t | 1.037 154 20 Moresco et al.
2005)f | 0.24 79.69 3.32 Gaztanaga et al. (2009)

(
(2005)
(2005)1 0.43 86.45 3.27 Gaztanaga et al. (2009)
(2005)

1.750 202 40 Simon et al. (2005)7 0.07  69.0 19.6 Zhang et al. (2014)*
0.480 97 62 Stern et al. (2010)f 0.12 686 262 Zhang et al. (2014)*
0.880 90 40 Stern et al. (2010)F 020 729 296 Zhang et al. (2014)*
0.179 75 4 Moresco et al. (2012)f | 0.28 88.8  36.6 Zhang et al. (2014)*
0.199 75 5 Moresco et al. (2012)} - - - -

Tabela 3.1: Dados observacionais de H(z). Os 4 tltimos dados * foram os obtidos por
Zhang et al. (2014)[55], j& os dados com ft, sao referentes a amostra de DOH (z) usada
em testes estatisticos nesta dissertacdao. A unidade das grandezas H(z) e op(.) esta em

kms™'Mpc™! (adaptado de [55]).

quando o universo era fortemente dominado pela matéria, resultando em restrigoes sobre
a DDA e sobre o Parametro de Hubble em z = 2.3. Ao combinar esses resultados com
as restrigdes derivadas a partir das observagoes da RCF, o resultado para H(z) foi de
H(z=2,3) =224 + 8 kms 'Mpc™'.

Por outro lado, Yuan et al. [58] propéem um esquema valido para medir o Para-
metro de Hubble em altos redshits (maiores até que 2,3). Segundo os autores, este método
vai estender os atuais DOH (z) para a regiao do chamado "deserto de redshift” (2 < z < 5).
Este método baseia-se na possibilidade de medir o sinal de Sandage-Loeb v, dado pela
Equagao (3.41), através da espectroscopia de quasares, utilizando a préxima geragao de
grandes telescopios, e a partir dai, determinar H(z), tendo em vista a seguinte expressao:

. Av cH, H(z)
0 At it (1+Z_To> . (3.41)

3.4.1 Teste de x? com dados observacionais de H(z)

Como ja comentado anteriormente, os dados observacionais de H(z) (DOH(z))

estao sendo bastante uteis na restricao de parametros cosmolégicos. Uma das maneiras
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de se obter tais restricoes é fazendo uso do teste de x?. Assim, de forma andloga aos

outros observaveis, aplicaremos o seguinte teste de x* aos DOH (2):

X%{(z) - i (H(Zi) - HObS(Zi))2’ 342

i=1 JHobs (Zz)

onde Hops(2;) é 0 valor observacional de H(z) num dado redshift, op,,,(-,) é 0 erro associado
a medida de H,s(2;) e H(z;) representa o Parametro de Hubble tedrico.

Dai, adotando o modelo ACDM Curvo e usando uma amostra de 18 DOH(z),
destacados na Tabela 3.1 com o simbolo f, obtidos a partir dos métodos (i) e (ii) (descritos

na segao anterior) na faixa de redshift entre 0,1 < z < 1, 8, realizamos um teste estatistico

com os DOH(z), que representado no plano h - Qqy, resulta na seguinte Figura 3.13.

Wwr——FF—————

LCDM Curvo
09 | DOH(z) J

h (Hg/100km/s/Mpc)

Figura 3.13: Plano h - Qg gerado a partir do teste de qu(z) em um Modelo ACDM Curvo.
As regioes cinzas do grafico correspondem, respectivamente, da clara para a mais escura,

as regioes de 1o, 20 e 30 de confianca estatistica.

Da Figura 3.13, notamos que o teste com DOH(z) impoe considerdveis restrigoes
sobre o parametro h, no entanto, existe uma degenerescéncia na restricao de {2, fazendo-
se necessario uma analise combinada com outros testes para quebrar esta degenerescéncia,

e assim, torna mais eficiente este teste.
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Capitulo 4

A Constante de Hubble, H,, e suas

Estimativas

4.1 Hubble e a expansao do universo

Em 1929, o famoso astronomo americano Edwin P. Hubble, usando medidas de
redshifts feitas por Milton Humason, observou a existéncia de uma relacao linear entre o
redshift e a distancia de galaxias (ver Figura 4.1), isto é, cz = Hyd, onde Hy é a constante
de proporcionalidade, chamada de constante de Hubble, que usualmente é expressa como
sendo 100hkms 'Mpc™!, onde h é a constante de Hubble adimensional. Esta relacido s6
é valida para "pequenas” distancias ou pequenos redshifts. Além disto, sabemos que para
pequenas distancias é valida a relacao v = cz, assim, combinando esta com a relacao

anterior, obtemos a conhecida lei do astronomo Hubble,

Na verdade, da andlise dos dados usados por Hubble em 1929, Figura 4.1, nao é
evidente que a relagao entre redshift (velocidade) e a distancia seja uma relacao linear,
ou até mesmos quadratica. No entanto, estes dados permitem concluir que ha um au-
mento sistematico da velocidade de recessao com a distancia, levando a conclusao de que
o universo estd se expandindo[59]. Pois, se o universo fosse estéatico, estatisticamente de-
verfamos observar tanto velocidades de recessao como de aproximacao, ou seja, redshifts
negativos e positivos, como isto nao é observado, a conclusao é que de fato o universo esta

em expansao.
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Figura 4.1: Diagrama relacionando a distancia de galaxias proximas, derivado de medigoes
usando variaveis Cefeidas, versus velocidade radial, derivado do redshift. A constante de

Hubble ¢ a inclinagao desta rela¢do (extraido de [60]).

A possibilidade tedrica de um universo dinamico ja havia sido considerada por
Friedmann (1923), no entanto, foi Hubble quem mostrou as primeiras evidencias deste
fenomeno, dai, s6 apds isto, a expansao passou a ser uma propriedade real do universo,
sendo aceita pela grande maioria dos cientistas.

Como foi dito no inicio desta segao, a Equacao (4.1) possui validade limitada. Por

outro lado, a Lei de Hubble obtida posteriormente,
v(z) = H(p; 2)d, (4.2)

¢ sempre valida. Esta lei permitiu pensar em um universo em expansao e que surgiu em
um passado remoto. Além disto, a relacao linear existente entre a velocidade e a distancia,
¢ uma consequencia direta da isotropia e homogeneidade espacial, pois, se esta relacao
fosse nao linear, por exemplo, v < d" com n # 1, distintos observadores mediriam uma
taxa de expansao (H (p; z)) diferente em cada ponto do espago, violando a homogeneidade

do espago.

4.2 Recentes estimativas de H,: controvérsia, erros
sistematicos e nova fisica

A constante de Hubble, cujo valor nos diz qual a taxa de expansao do universo
hoje, é sem duvida uma das constantes mais fundamentais da cosmologia. Ela estéd re-

lacionada com diversas grandezas cosmoldgicas, por exemplo, a distancias fisicas entre
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objetos astronomicos, a idade do universo, seu tamanho e densidade de energia. Dali,
como Hj é uma constante crucial para qualquer modelo cosmolégico moderno, é de ex-
trema importancia a determinacao mais exata possivel do seu valor, para assim termos
um modelo cosmoldgico que seja o mais apurado possivel.

Nas medigoes feitas por Hubble em 1929 [60], ele obteve um valor para H, de
500 kms~!Mpc™t. As determinacoes de Hj seguintes obtiveram valores cada vez mais
baixo que o originalmente medido por Hubble [61]'. Porém, na segunda metade do sé-
culo passado, surgiu uma longa disputa com respeito ao verdadeiro valor de Hj, alguns

1 e outros preferiam

investigadores defendiam valores em torno de Hy = 50 kms~'Mpc~
valores mais altos, em torno de Hy = 100 kms 'Mpc™! [61]. Recentemente, ainda existe
um debate semelhante com relagao ao valor de Hy, no entanto, a nova controvérsia se da
entre medicoes locais e globais de Hj, além disto, o intervalo entre os dois extremos os
quais os astronomos acreditam esta o verdadeiro valor de Hy é bem menor.

Em testes locais, ou seja, em baixos redshifts (z < 1), Riess et al. (2011)[1] usou as
observagoes do Telescopio Espacial Hubble (HST - Hubble Space Telescope) Key Project
para determinar Hy a partir de Cefeidas e Supernovas do Tipo la (SNE Ia). Através de
uma analise rigorosa dos erros estatisticos e sistematicos, obtiveram Hy, = 73,8 4+ 2,4
kms~'Mpc™t (10), o que corresponde a uma incerteza de 3,3%. Mais tarde, usando o
Telescopio Espacial Spitzer, Freedman et al. (2012)[62] re-calibrou a amostra do HST
Key Project e encontrou Hy = 74,3 42,6 kms 'Mpc™! (10). Testes locais, como o usado
por Riess et al. (2011)[1], baseia-se numa escala de distancia césmica de interligacao
dos diferentes indicadores de distancias. As medidas e estratégias basicas comumente
adotadas sao: Cefeidas, ponta do ramo gigante vermelha, as galaxias maser, as flutuacoes
de brilho de superficie, a relacao Tully-Fisher e SNE Ia.

Por outro lado, em testes globais, ou seja, em redshifts muito alto (z ~ 1070),
Hinshaw et al. (2012)[21], a partir da anélise dos dados do WMAP-9 obtidos das ani-
sotropias na temperatura da RCF, encontraram Hy = 70,0 & 2,2 kms 'Mpc™! (10),
enquanto que a Planck Collaboration (2013) [2], utilizando dados da missao Planck, ob-
teve Hy = 67,4 + 1,4 kms 'Mpc™' (10), que corresponde a uma incerteza de 2,1%. E

importante ressaltar que, tanto os valores da Planck Collaboration (2013) como os de

'Uma revisdo histérica completa da determinacdo de Hy pode ser encontrada nas referéncias [63] e

[64].
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Hinshaw et al. (2012), foram derivados assumindo o Modelo ACDM Plano. Além disto,
os dados a partir das anisotropias na temperatura da RCF, por si s6 nao podem fornecer
fortes restricoes sobre Hy, havendo assim, a necessidade de incluir um prior sobre Hy de
diferentes e independentes testes, afim de se resolver este problema de degenerescéncia [3].
Portanto, tal determinacao de Hy envolve uma combinacao de fenomenos fisicos em esca-
las e épocas muito diferentes da evolugao césmica, e devido a inclusao de dados SNe Ia, o
valor obtido para Hy é também um pouco dependente da escada césmica de distancia[3].

Note que, os resultados atuais de diferentes trabalhos que propoem uma determina-
¢ao de Hy, revelam existir uma discrepancia intrigante entre trabalhos em redshifts muito
altos (medigoes globais a partir da RCF) e baixos (medigoes locais). Como evidenciado
na Tabela 4.1, as determinagoes locais fornecem valores mais altos para Hy comparados
com aqueles fornecidos pelas medigoes globais. Em particular, a tensao existente é cerca

de 9% ou 2.40 de confianga estatistica.

Determinacoes de Hy Locais Hy(1o)

Riess et al. (2011)[1] SNe Ia/Cefeida 73, 83:3
Freedman et al. (2012)[62] SNe Ia/Cefeida 74, 33:2
Determinagoes de Hy Globais Hy(1o)
Hinshaw et al. (2013)[21] WMAP 9 anos 70,0753
Planck Collaboration XVI (2013)[2] Planck 67, 3ﬂ§
Determinagoes de Hy Intermediérios Hy(10)

Busti et al. (2014)[4] DOH(2) 64,9717

Lima e Cunha (2014)[3] DDA+GVAR+DOH (2)+BAOs 74,1773

Tabela 4.1: Determinagoes de Hy locais, globais e em redshifts intermedidrios (kms™*

Mpc™).

Esta controvérsia a respeito do valor da constante de Hubble, determinada a partir
de medicoes locais e globais, levantou uma série de atividades afim de definir evidéncias
de nova fisica ou erros sisteméaticos ocultos.

Muitos erros sistematicos podem ser responsaveis por esta diferenca. Quanto as
medicoes locais, o primeiro degrau na escada distancia é crucial para as medicoes de
H,. Dependendo do método que é utilizado para calibrar distancias as SNe Ia, uma

variedade de valores é obtida para Hy. Por exemplo, Riess et al. [1] usou trés indicadores
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de distancia para calibrar distancias as SNe Ia: uma distancia geométrica para NGC
4258 com base numa medi¢ao megamaser; medidas de paralaxe para Cefeidas na Via
Lactea e observacoes de Cefeidas e uma distancia revisada a Grande Nuvem de Magalhaes.
Revisando a distancia para NGC 4258 a partir de Humphreys et al. [65], com apenas esse
indicador Efstathiou [66] utilizou dados de Riess et al. [1] para obter Hy = 70,6 £ 3,3
kms~*Mpc~!, ao combinar com os trés indicadores o valor obtido foi Hy = 72,5 + 2,5
kms~tMpc™!, aliviando a tensdo. Por outro lado, calibrando as SNe com a ponta do ramo
gigante vermelha Tammann e Reindl [67] obteve Hy = 63,7 + 2,7 kms 'Mpc~!. Isto é
muito intrigante uma vez que muitas determinacoes locais obteve valores mais elevados
para Hy.

Os erros sistematicos também podem vir a partir da anédlise da RCF. Por exemplo,
Spergel, Flauger e Hlozek [68] afirmam que o detector de 217x217 GH z pode ser respon-
savel por uma parte da tensao, onde a sua remocao fornece Hy = 68,041, 1 kms~'Mpc~.
Além disso, uma inconsisténcia dos dados do Planck com o modelo ACDM Plano foi rei-
vindicada por Hazra e Shafieloo [69], onde a falta de energia para multipolos altos e baixos
podem indicar nova fisica ou erros sistematicos.

Com relagao a nova fisica, poderia ser apenas variancia césmica [70, 71]; se vivemos
em uma "bolha Hubble” nés inferimos um valor local mais alto para Hy, quando comparado
com o global. Esta possibilidade requer um tamanho muito improvavel para o vacuo,
embora seja compativel com as observagoes [72]. Outras possibilidades incluem extensoes
do modelo de concordancia césmica [73, 74] ou neutrinos massivos [75].

Uma forma de evitar os efeitos locais e globais é ir para redshifts intermediarios
(z ~ 1), pois esta zona de redshift é distinta daquela onde sao analisadas as anisotropias
na temperatura da RCF e os métodos definidos pela escala césmica de distancia (Cefeidas,
SNe Ia, etc.). A principal vantagem de testes cosmolégicos em redshifts intermedidrios
é a sua independéncia de calibradores locais [41]. A fim de langar alguma luz sobre o
problema da discrepancia a respeito do valor de Hj, determinado a partir de medigoes
locais e globais, Lima e Cunha [3], propos uma nova determinacao de Hy em redshifts
intermediarios. Discutiremos na secao seguinte alguns detalhes e os principais resultados

desta determinacao proposta por Lima e Cunha.
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4.3 Estimativas de H; em redshifts intermediarios

Lima e Cunha [3] (de agora em diante LC), propuseram uma nova determinacao
de Hy em redshifts intermedidrios usando quatro testes diferentes, nomeadamente, (i)
as distancias de diametro angulares (DDA) para aglomerados de galdxias com base na
combinacao de efeito Sunyaev-Zeldovich e dados de raios-X (0,14 < z < 0,89), (ii) idade
de galaxias velhas em altos redshift (GVAR) (0,62 < z < 1,70), (iii) dados observacionais
de H(z) (DOH(z)) (0,1 < z < 1,8), e (iv) pico das Oscilagdes Actsticas dos Barions
(BAOs) (z = 0,35)?. Segundo os autores, a interacao cooperativa entre estes testes reduz
muito os erros sobre Hy, além disto, comentam que tal determinacao de Hy pode langar
uma luz sobre a discrepancia existente entre medigoes locais e globais do valor de Hj.

No primeiro teste (i) foram usados 38 dados de DDA de aglomerados de galdxias
compilado por Bonamente et al. [5](ver Tabela 5.1), onde o plasma do aglomerado e
distribuigoes de matéria escura foram analisados assumindo o modelo duplo [-esférico
nao-isotérmico. No segundo teste (ii), foram usados 11 idades de galdxias velhas em altos
redshift (ver Figura 5.3), selecionadas das amostra de Ferreras et al. [52] e Longhetti et al.
[53]. No terceiro teste (iii), foram usados 18 dados observacionais de H(z) obtidos via dois
métodos distintos, usando a diferenca de idade de galdxias e as BAOs, tais dados estao
destacados com o simbolo T na Tabela 3.1. Por fim, o tltimo teste (iv), faz uso do pico
das BAOs, detectado a partir de uma grande amostra de galdxias vermelhas luminosas, o
qual pode ser caracterizado por um parametro adimensional, definido na Equagao (3.33)3.

A Figura 4.2(a), mostra o plano €2,, — h obtido por LC em sua andlise combi-
nando erros estatisticos e sisteméaticos a partir de trés diferentes testes: DDA via técnica
ESZ/raio-X (linhas verdes) + idades de GVAR (linhas pretas)+ DOH (z) (linhas laran-
jas). Os autores concluiram que as restrigoes de cada amostra no plano h — €2, séo
muito fracas quando consideradas individualmente, no entanto, devido a complementari-
dade entre elas, a andlise conjunta destas trés amostras ¢ bastante restritiva, prevendo
Hy=173,4+4,7 kms™! Mpc~teQ,, =0, 290ng82? (1o de confianca estatistica) para dois
parametros livres com 2. = 41,42. Os valores x? reduzidos sao x2.; = 0,702 (incluindo
erros sistemdticos) e 2., = 1 (sem erros sistemdticos).

Na Figura 4.2(b), LC exibe contornos sobre o parametro de espaco obtido através

2Detalhes sobre estes testes podem ser encontrados no Capitulo 3.
3Todas estas amostras sao apresentadas com mais detalhes na Secio 5.1
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de uma analise conjunta envolvendo a combinacao de todos os quatro testes. As linhas
tracejadas sao cortes no plano €2, — h fornecida pela assinatura da BAO. Os contornos

vermelhos, verdes e azuis sao restricoes com 68,3%, 95,4% e 99,7% de confianca estatistica,

respectivamente. Segundo LC, esta andlise completa fornece Hy = 74, 11“3:2 kms~! Mpc™!

(4,5% de incerteza) e um parametro de densidade €, = 0, 278J_r8:8§§ para dois parametros

livres com um 2. = 41,53 (x2, = 0,704).

Figura 4.2: Determinacao de Hy em redshifts intermedidrios. a): Hy de trés testes dife-
rentes. O plano €, — h fornecido pelos dados de DDA via técnica ESZ/raio-X + idades
de GVAR + DOH(z), incluindo erros estatisticos mais sisteméaticos. Os valores de melhor
ajuste sao h = 0,734 e Q,, = 0,290. b): Contornos no plano 2,, — h a partir de uma
andlise conjunta envolvendo dados de DDA via técnica ESZ/raio-X + idades de GVAR
+ DOH(z) + BAO. O Modelo de melhor ajuste convergem para h = 0741 e Q,, = 0278.
(extraida de [3]).

Na Figura 4.3, LC mostra a funcao de verossimilhanca para o parametro A em um
modelo ACDM Plano. Ambas as curvas, segundo os autores, foram obtidas marginali-
zando sobre o parametro de densidade da matéria. As linhas verticais s@o os cortes nas
regioes de 68,3% e 95,4% de probabilidade. Para a linha sélida preta, nao foi considerada a
assinatura BAO. As restri¢oes obtidas para a linha preta foram h = 0,734+0, 031 (0, 064)
com lo (20), respectivamente. Para a linha vermelha a assinatura BAO foi incluida. As
restrigoes obtidas foram h = 0,741 £ 0,022 (correspondente a um erro de 3% em h) e
0,045 (6,1%) com lo e 20, respectivamente. Em todas estas andlises, foram adicionados

0s erros estatisticos e sistemaéaticos.
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Figura 4.3: Fungoes de verossimilhanca para o parametro A em um modelo ACDM Plano.
A curva sélida preta corresponde a uma andlise conjunta envolvendo DDA via ESZ/X-ray
+ idade de GVAR + DOH |(z) enquanto que a curva vermelha tracejada inclui também
a assinatura BAO. As linhas horizontais sao cortes nas regioes de 68,3% e 95,4% de

probabilidade (extraido de [3]).

Portanto, os autores concluiram que sua determinacao com base apenas em testes
em redshifts intermediarios fornece uma verificagao cruzada competitiva para a determi-
nacao de Hy. Além disto, quanto a intrigante tensao entre as determinacoes de Hy a partir
de objetos proximos e os dados atuais da RCF, argumentaram que suas restrigoes sobre
Hy favorecem claramente os métodos locais (ver Tabela 4.1).

Por outro lado, a partir de uma reconstrugao nao-paramétrica de dados de H(z)
em redshifts intermedidrios, Busti, Clarkson e Seikel [4] extrapolaram a reconstrugao de
redshift 0 e obtiveram Hy = 64,9 £+ 4,2 kms 'Mpc~!, independente de modelo cosmolé-
gico. Assim, enquanto a determinagao realizada por Busti, Clarkson e Seikel [4] é consis-
tente com resultados da Planck Collaboration, a determinagao realizada por LC aponta
para uma inconsisténcia interna dentro do modelo ACDM, uma vez que tanto os valores
da Planck Collaboration como os de LC foram derivados assumindo o mesmo modelo.

E também importante ressaltar que LC usou a amostra de aglomerados de galé-
xias de Bonamente et al. [5], modelada por um modelo duplo S-esférico nao isotérmico.

No entanto, a geometria esférica padrao tem sido severamente questionada, uma vez que
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as observacoes do Chandra e XMDM-Newton mostraram que aglomerados de galaxias exi-
bem um brilho superficie de raios-X preferencialmente eliptico [76, 77, 78, 79, 80]. Além
disso, esta amostra foi considerada incompativel com a chamada Relacao de Dualidade

de Distancia Césmica* (RDDC) [81, 82, 83, 84].

4Definida pela equagio (2.49).
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Capitulo 5

Robustez na Determinacao de Hj) em

Redshifts Intermediarios

No Capitulo 4, discutimos a controvérsia existente entre medigoes locais e globais
de Hy, sobre a determinagao de Hy em redshifts intermedidrios proposta por LC [3],
que argumentam ser robusta e competitiva, cujo resultado favorece as medicoes locais.
Além disto, citamos uma outra determinagao de Hy [4], também realizada em redshifts
intermediarios, que por sua vez, mostra-se consistente com as medigoes globais de Hj.
Por fim, ressaltamos o fato de LC ter usado a amostra de aglomerados de galaxias de
Bonamente et al. [5], modelada pelo modelo duplo S-esférico nao isotérmico, severamente
questionado na literatura.

Dentro deste contexto, o objetivo deste capitulo é analisar a robustez dos resulta-
dos de LC através da realizacao de dois tipos de testes. No primeiro, procuramos erros
sistematicos, considerando uma amostra onde a morfologia dos aglomerados de galaxias,
utilizados para obter as suas distancias, foram assumidas como esférica isotérmica e elip-
tica. Além disso, testamos diferentes hipdteses para o tempo de incubacao t;,., utilizado
na analise usando idade de GVAR, para vermos o impacto sobre o valor de Hy. No se-
gundo, nés mudamos o modelo cosmoldgico para ver a sua dependéncia com relagao aos
resultados, onde consideramos um modelo ACDM Curvo e um modelo XCDM Plano.

Como veremos, o valor Hy é muito fracamente dependente dos modelos cosmol6gi-
cos analisados. Em contraste, a morfologia do aglomerado altera o resultado ja decidida-
mente, sendo a principal fonte de erros sistematicos, o que significa que essa fonte deve ser

controlada, a fim de afirmar que este método é uma ferramenta poderosa de verificagao



cruzada para Hy.

Na secao seguinte apresentaremos uma descricao das amostras utilizadas nas ané-
lises estatisticas deste trabalho. Em seguida, na Secao 5.2, apresentamos as andalises e
os resultados originais obtidos, que resultaram na publicacao de um artigo no periédico
MNRAS LETTERS (Monthly Notices of the Royal Astronomical Society), encontrado na

referéncia [85].

5.1 Amostras

A fim de ter um estudo comparativo confidavel com os resultados de LC, a tinica
diferenca entre as suas e as nossas amostras, é a adicdo da amostra de De Filippis et al.
[46]. Desta nova amostra, que possui um total 25 aglomerados de galdxias, selecionamos
apenas 18 que encontram-se no intervalo de redshift 0,142 < z < 0,79, descartamos os
demais (com z < 0, 1) pois nosso interesse é redshifts intermediarios. Nesta sec@o descre-
veremos com maior detalhe as amostras utilizadas em nossa determinagao e, portanto, na

de LC também.

5.1.1 Amostras de DDA de aglomerados de galaxias

Nos nossos testes, fizemos uso de trés amostras de DDA de aglomerados de galéxias,
todas obtidas a partir de observagoes do ESZ e em raio-X (a chamada técnica ESZ /raio-X).

A seguir apresentaremos cada uma delas.

A amostra de Bonamente et al. (2006)

Esta amostra é composta por 38 aglomerados de galaxias situados entre 0,14 <
z < 0,89, compilada por Bonamente et al.[5]. Para esta amostra, o plasma e a distribuigao
de matéria escura do aglomerado foram analisados assumindo o modelo duplo S-esférico
nao isotérmico. Na Tabela 5.1, temos as DDA obtidas por Bonamente et al.[5] utilizando
o modelo duplo §-esférico nao isotérmico.

O modelo duplo fS-esférico nao isotérmico é uma extensao do modelo S esférico
isotérmico, adotado na Secao 3.1.3 para detalharmos a técnica de obtengao da DDA
utilizando medidas do ESZ e do brilho superficial de raio-X. Observagoes mostram que

o modelo [ esférico isotérmico apresenta limitacoes que o torna ineficaz na descricao de
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Aglomerado ‘ z ‘ da (Gpe) ‘ At ‘ A_

CL 001641609 0.541 1.38 0.22 | 0.22
Abell 0068 0.255 0.63 0.16 | 0.19
Abell 0267 0.230 0.60 0.11 | 0.09
Abell 0370 0.375 1.08 0.19 | 0.20

MS 0451.6-0305 0.550 1.42 0.26 | 0.23

MACS J0647.7+7015 | 0.171 0.52 0.15 | 0.12
Abell 0586 0.686 1.68 0.48 | 0.38
MACS J0744.8+3927 | 0.288 0.78 0.18 | 0.18
Abell 0611 0.182 0.66 0.09 | 0.10
Abell 0665 0.282 0.88 0.30 | 0.23
Abell 0697 0.217 0.98 0.17 | 0.14
Abell 0773 0.291 0.83 0.02 | 0.02

ZW 3146 0.826 1.33 0.28 | 0.26

MS 1054-0321 0.142 0.78 0.18 | 0.13
MS 1137.54+6625 0.890 1.08 0.42 | 0.28
MACS J1149.5+2223 | 0.490 1.38 0.47 | 0.37
Abell 1413 0.183 0.65 0.09 | 0.09

CL J1226.94-3332 0.451 0.96 0.06 | 0.08
MACS J1311.0-0310 | 0.327 1.13 0.09 | 0.10
Abell 1689 0.252 1.07 0.02 | 0.08

RX J1347.5-1145 0.545 1.49 0.06 | 0.03
MS 1358.4+6245 0.171 0.44 0.04 | 0.05
Abell 1835 0.322 1.19 0.15 | 0.14
MACS J1423.84-2504 | 0.229 0.64 0.20 | 0.17
Abell 1914 0.202 0.52 0.04 | 0.05
Abell 1995 0.152 0.61 0.06 | 0.07
Abell 2111 0.176 0.66 0.14 | 0.11
Abell 2163 0.813 1.04 0.51 | 0.43
Abell 2204 0.164 0.58 0.29 | 0.25
Abell 2218 0.224 0.73 0.20 | 0.13

RX J1716.4+6708 0.570 1.33 0.37 | 0.28
Abell 2259 0.235 0.46 0.11 | 0.08
Abell 2261 0.483 1.44 0.27 | 0.23

MS 2053.7-0449 0.412 1.22 0.24 | 0.23
MACS J2129.4-0741 | 0.584 0.77 0.21 | 0.18
RX J2129.74-0005 0.544 0.80 0.19 | 0.16
MACS J2214.9-1359 | 0.784 2.85 0.52 | 0.63
MACS J2228.542036 | 0.583 2.48 0.41 | 0.44

Tabela 5.1: Dados de medidas de distancia de diametro angular da amostra de Bonamente

et al. (2006)[5] (adaptado de [5]).
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aglomerados com nicleos densos e frios. Em aglomerados deste tipo, a maior parte do
gas central é mais frio que o das regides mais externas, ocasionando assim, um fluxo
de resfriamento central (cooling flow), que consiste na migracdo massiva de matéria da
periferia para o centro do aglomerado. Portanto, foi no intuito de superar esta limitagao
que surgiu o modelo duplo §-esférico nao isotérmico.

Este modelo, possui graus de liberdade que permitem ajustar, simultaneamente, o
brilho superficial em raio-X das regides centrais com o das regioes mais externas e mais
quentes, de aglomerados que possuem um nticleo menos energético. A funcao que descreve
a densidade do gas quente no MIA para o modelo duplo §-esférico nao isotérmico é dada

por[13]

r2 —38 2 -35
Ne(r) = Neo frn = Neo * | f (1 - 77) +(1—f) (1 - T) ] , (5.1)

cl L)

onde 1. € reo sao os raios de duas regioes, o do caroco central do aglomerado e o da
parte externa do mesmo que nao é afetada pelo fluxo de resfriamento, f é a contribuicao
fracional de cada porc¢ao (0 < f < 1). Dai, de posse deste perfil de densidade, Equagao
(5.1), e de um perfil de temperatura (7,.(r)), que pode ser obtido considerando equilibrio
hidrostatico, podemos integrar a Equagao (3.19) e a Equagao (3.25), obtendo assim a

DDA.

A amostra de De Filippis et al. (2005)

A amostra de De Filippis et al. [46] é constituida de 25 aglomerados de galdxias
no intervalo de 0,023 < z < 0,784. Na verdade, esta amostra é uma reandlise de duas
amostras [86, 87] que ja tinham suas medidas do ESZ e brilho superficial de raio-X cole-
tadas utilizando o modelo S-esférico isotérmico para descrever os aglomerados [13]. Nesta
reandlise, De Filippis et al. [46] utilizaram dois modelos para descrever o mesmo aglome-
rado: o modelo [-eliptico isotérmico e o modelo [-esférico isotérmico, fornecendo duas
amostra de DDA. Na Tabela 5.2, mostramos os valores de DDA obtidos por De Filippis et
al. [46] utilizando o modelo S-esférico isotérmico e S-eliptico isotérmico, os aglomerados
destacados o o simbolo t, sao os 18 aglomerados que compoem as duas amostras de De
Filippis et al. [46] utilizadas nos testes descritos neste capitulo, denominada de agora em
diante, amostra i (eliptico) e amostra ii (esférico).

O modelo S-esférico isotérmico, como ja apresentado antes (ver Segao 3.1.3), é o
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Agomerado | = | df""" (Mpe) [ af7 (Mipe)
MS 1137.5+66251 | 0.784 | 2479 + 1023 317917493
MS 0451.6-03051 | 0.550 | 1073 & 238 1278135

CL 0016+1609f | 0.546 | 1635+ 391 20411371
RX J1347.5-1145% | 0.451 | 1166 + 262 12217398

Abell 0370t 0.374 | 1231 +441 43521158
MS 1358.4+62451 | 0.327 | 697 + 183 8661215

Abell 1995t 0.322 | 8854207 11197237

Abell 0611t 0.288 | 9344331 995152

Abell 0697t 0.282 | 1099 + 308 9981328

Abell 18357 0.252 | 946 + 131 10271194

Abell 22611 0.224 | 1118 +283 10497399

Abell 07737 0.216 | 1465 £ 407 14501352

Abell 2163t 0.202 | 806 4 1635 8281181

Abell 05201 0.202 387 + 141 7231380

Abell 1689t 0.183 604 + 84 688*172

abell 06657 0.182 | 4581 +189 4661217

Abell 2218t 0.171 | 809 + 263 10297539

Abell 14131 0.142 478 + 126 573110

Abell 2142 0.091 335+ 70 1871212
Abell 0478 0.088 | 448 +185 4061237
Abell 1651 0.074 369 + 62 3731202
Abell 0401 0.072 165 + 45 610752
Abell 0399 0.058 | 242461 10775
Abell 2256 0.023 103 + 42 296+ 327
Abell 1656 0.084 | 749 £ 385 235158

Tabela 5.2: Dados de medidas de distancia de diametro angular da amostra de De Filippis
et al.[46] para os casos eliptico e esférico, os aglomerados destacados com simbolo f sdo
os que compoem a amostra i (eliptico) e amostra ii (esférico), a qual utilizamos nos testes

neste capitulo. (adaptado de [46]).
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modelo mais simples. Sua principal vantagem é que fornece integrais com solucao analitica.
Para este modelo, o MIA é descrito por uma geometria esférica, com o seguinte perfil de

densidade,

7,,2 *55
ne(r) = ne()fn = MNeo (1 + ﬁ) s (52)

c
além disto, o MIA também é considerado isotérmico, logo possui o seguinte perfil de
temperatura, T.(r) = Teo.

No entanto, observacoes de aglomerados em raio-X feitas pelos satélites Chandra e
XMM mostram que, em geral, os aglomerados exibem mapas de brilho superficial elipticos.
A partir desta e de outras evidéncias, De Fillippis et al. [46] propuseram uma geometria
triaxial para descrever os aglomerados. Devido ao fato de termos acesso apenas a projecao
bi-dimensionais no céu, um modelo S-eliptico (2D) foi utilizado para analisar as medidas
de raios-X dos aglomerados. Nesta descricao eliptica, o perfil de densidade do gas quente

do MIA ¢é dado por [13]:

_3
01 + e »03) 0 (5.3)

proj
92

Ne(T) = Neo fr = Neo (1 + ‘

c,proj
onde e,,,; ¢ a razao axial entre o maior e o menor eixo das isofétas projetadas no plano do
céu, O, proj € 0 raio angular do ntcleo projetado no céu e 6; sao coordenadas angulares que
descrevem as posicoes projetadas. Portanto, no modelo -eliptico isotérmico, temos um
perfil de densidade dado pela Equagao (5.3), e por ser considerado isotérmico, um perfil
de temperatura dado por T,(r) = T.y. Com isto, podemos integrar a Equacao (3.19) e a
Equacao (3.25), e obter a DDA.

E importante comentar que, em geral, os diferentes perfis de gas dos aglomerados
nao afetam o brilho superficie central inferido (S,0) ou o decremento Sunyaev-Zel’dovich
central (ATgszo), mas dao diferentes 6. (o raio angular do nicleo/carogo central), como
mostra a Figura 5.1.

De Filippis et al.[46] encontraram, uma relacao entre €.cic € Occu, & qual em
primeira aproximacao torna-se:

20,
066 = ﬂec cires 5.4
= T g0t (5.4)

onde 0.y € O cire sA0 0s raios angulares do nucleo/carogo central obtido por meio de um

modelo [-eliptico isotérmico e um modelo S-esférico isotérmico, respectivamente. Uma
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Figura 5.1: Comparagao entre medidas de S,g, £ e 0., utilizando diferentes modelagens

para os aglomerados de galaxias. A reta indica onde os valores sao idénticos para ambas as

modelagens. a): Notamos que a escolha de um ou outro nao afeta o resultado. b): Neste

caso, notamos que apenas para alguns poucos aglomerados ha uma ligeira modificacao dos

valores. ¢): Notamos que o valor de 6. obtido pelo modelo esférico (quadrados pretos) é

consistentemente menor que o obtido pelo modelo eliptico (quadrados cinzas)(extraido de

[46]).
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vez que da(z) x 1/6., diferentes raios angulares do niicleo afetam as distancias obtidas via
técnica ESZ /raios-X e, consequentemente, as estimativas Hy. Assim, para estes modelos
[ individuais, d4 obtido pelo modelo esférico é superestimado quando comparado com o

eliptico.

5.1.2 DOH(z)

Esta amostra consiste em 18 pontos de DOH (z) versus redshifts, obtidos a partir de
dois métodos distintos, usando a diferenca de idade de galaxias e as Oscilagdes Actstica
de Bdrions (ver Secao 3.4). A Figura 5.2 mostra os 18 DOH (z) versus o redshift e a
barra de erro correspondente a medi¢ao. Esta mesma amostra é apresentada na Tabela
3.1 destacada com o simbolo f.

260 ———————1——7——7——T——T—— 1

240 | ]
220 [ ]
200 - ]
180 B } ]
Qo . } } ]
T'E 140 - _
120 | ]
oo } . E . ]
%;E%+{ -

60

H(z) [km

40 1 -

20 - B

0-.|.|.|.|.|.|.|.|.|.
0,0 0,2 0,4 0,6 0,8 1,0 1,2 14 1,6 18 2,0

redshift

Figura 5.2: Plano DOH (z) redshifts. A barra vermelha corresponde ao erro estatis-

tico. Estes dados foram obtidos das amostras de Jimenez et al. (2003)[88], Simon et al.

(2005)[89], Stern et al. (2010)[90] e Moresco et al. (2012)[91].

5.1.3 Idades de GVAR

Esta amostra é formada por 11 idades de GVAR situadas no intervalo 0,62 < z <
1,70, selecionadas da amostra de Ferreras et al. [52] e Longhetti et al. [53]. Segundo

LC, o conjunto de dados selecionados fornecem idades de galaxia precisas e restritivas. A
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Figura 5.3 mostra o plano Age-redshift formado pelas idades destas galaxias e suas barras

de erro.

Age (Gyr)

3+ ® Data -
— Statistical errors
— Statistical +incubation errors
(—— Statistical + it ion + sy ic erros
2

0 N 1 2 1 N 1 N 1 L 1 L 1 N 1

0.4 0.6 08 1.0 1.2 1.4 1.6 18 20
Redshift

Figura 5.3: Plano Age-redshift da amostra total de galdxias. Os pontos pretos para
z < 1,0 e z > 1,2, correspondem, respectivamente, a amostra de Ferreras et al. [52] e
Longhetti et al. [53]. As barras pretas, vermelhas e azuis representam, respectivamente,
ao erro estatistico, o estatistico + o de incubacao, o estatistico + o de incubagao + o

sistemdtico (extraido de [3]).

5.1.4 O pico das BAOs

O pico remanescente das BAOs pode ser interpretado como uma consequéncia das
oscilagoes actsticas dos barions no plasma (barions-fétons) primordial antes da Recombi-
nacao. Como discutido na Secao 3.2, tal pico foi detectado a partir de uma grande amostra
de galédxias vermelhas luminosas e pode ser caracterizado por um parametro adimensional
A, dado pela Equagao (3.33). Como os testes realizados neste trabalho assumem curvatura
arbitréria e diferentes modelos cosmoldgicos, adotamos a Equacao (3.34) para definirmos
A, logo:

2
3

Ap; 2) = E\(/Z?_ff/a <Z*\/1WSk [\/le|/OZ* %D — 046940017, (5.5)
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5.2 Analises e resultados

Assim como LC [3], realizaremos os testes estatisticos de x? combinando os quatro

observaveis discutidos no Capitulo 3, dado pela seguinte expressao:

N 2
d 3 Zi _d obs,i 722 - os,i_l'tinc
C(piz) = Z( a(p3 %) Ab’) +Z ‘P b )

O-dAobe i + o

obs 2 tine

2 2
- obs(zz> A(p, Z) —0.469
. 5.6
* _ ( O Hps(2:) ) * ( 0.017 (5.6)

Mz

As contribui(;ées estatisticas comuns para as amostras de aglomerados de galaxias
sao: £8% de fontes pontuais do ESZ, +2% do fundo de Raio-X galdctico (e extragaldctico),
< +1% do NH galdctico, £15% da esfericidade do aglomerado, 8% do ESZ cinético e <
+2% correspondente as anisotropias da RCF. Seguindo LC, vamos considerar inicialmente

0 tine = 0,8 £ 0,4 Ganos.

5.2.1 ACDM Curvo

Nas Figuras 5.4a), 5.4b) e 5.4c) exibimos o plano h - ;. Nesta anélise e na do
XCDM Plano, as linhas vermelhas tracejadas e as pretas trago-pontilhadas correspondem
aos limites 1o e 20 obtidos usando Idade de GVAR + BAOs e H(z), respectivamente.
As linhas continuas azuis correspondem as restricoes obtidas a partir das amostras de
aglomerados de galdxias: Bonamente et al. e De Filippis et al. i e ii, respectivamente.
Para o modelo ACDM, existe uma degenerescéncia entre € e h para todos estes testes
cosmoldgicos, e, portanto, os valores possiveis para h sao fracamente limitados por estes
dados separadamente. As regides centrais preenchidas correspondem a andlise conjunta.
O circulo aberto com a sua barra de erro corresponde a restricao sobre h obtido por LC.

A partir da andlise conjunta usando os aglomerados de galaxias da amostra de
Bonamente et al. + Idade de GVAR + BAO + H(z), obtemos na Figura 5.4a) para
dois parametros livres: h = 0, 74+8 83, Q, = —0, O44+8 1151 e X2y = 0,98 em 68,3% de
confianca estatistica. Esta estimativa de h esta em pleno acordo com o valor obtido por
LC, sendo que, neste caso as restricoes sobre h sao independentes da suposicao de um
universo plano. Por outro lado, usando as outras amostras de aglomerados de galaxias
na anglise conjunta, obtém-se nas Figuras 5.4b) e 5.4c): h = 0,707 83, Q=0 012+8 u
e X2y =096 ¢eh =0 65+8 b =0, 14+8 oe x? “eq = 0,94, para as amostras de De

Filippis et al. i e ii , respectivamente.
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Figura 5.4: Plano A - €, em um modelo ACDM. Em todas as figuras as linhas continuas
azuis, vermelhas tracejadas e as pretas traco-pontilhadas correspondem as restrigoes em
68% e 95% de confianca estatistica usando, separadamente, aglomerados de galdxias,
Idade de GVAR + BAO e H(z). As regides centrais preenchidas correspondem a anélise

conjunta para cada caso. O circulo aberto com a sua barra de erro corresponde a restrigao

sobre h obtido por LC.
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Na Figura 5.5 mostramos a funcao de verossimilhanca do parametro h. Para obter-
mos esta fungao, marginalizamos sobre os parametros €2, e {2;. As linhas horizontais sao
cortes nas regioes de 68,3% e 95,4% de probabilidade. Para este caso, obtemos, em um
nivel de confianca estatistica de 1o, h = 0, 74f8;8§;’;, 0, 70f8:8§? e 0, 65”:8:833 para as amos-
tras de Bonamente et al. e De Filippis et al. i e ii, respectivamente. A regiao sombreada
corresponde ao intervalo 1o obtido por LC. Além disto, também realizamos uma anélise
usando as amostras de De Filippis et al. em um modelo ACDM Plano, onde obtemos
h =0, 705f8:8$§ e 0, 065f8:8§? para as amostras de De Filippis et al. i e ii, respectivamente,

incompativeis, pelo menos em 1o de confianga estatistica, com o valor obtido por LC, que

foi de 0,719 < h < 0,763.
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Figura 5.5: Probabilidade do parametro h em um modelo ACDM Curvo incluindo ape-
nas erros estatisticos. As linhas continuas pretas, pontilhadas azuis e traco-pontilhadas
vermelhas sao das andlises usando as amostras de Bonamente et al. e De Filippis et al. i
e ii, respectivamente. A regiao sombreada representa o intervalo de um 1o da andlise de

LC.

5.2.2 XCDM Plano

Nas Figuras 5.6a), 5.6b) e 5.6¢) exibimos os planos h - w. Existe uma forte de-

pendéncia entre h e w para todas os testes cosmoldgicos. As regides centrais preenchidas
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correspondem as analises conjuntas. Mais uma vez, o circulo aberto com a sua barra de

erro corresponde a restricao sobre h obtido por LC.
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Figura 5.6: O mesmo que na Figura 5.4, mas para um modelo XCDM Plano.

A partir da andlise conjunta usando os aglomerados de galaxias da amostra de
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Bonamente et al. + Idade de GVAR + BAO + H(z) obtemos na Figura 5.6a) para dois

parametros livres h = 0, 72+8 b w = —1 1+8 ?e X2q = 0,97 em 68,3% de confianga

estatistica. Esta estimativa de h estd em concordancia com o valor obtido por LC, sendo,
portanto, as restricoes sobre h independente da suposicao w = —1. No entanto, nova-

mente, a partir das analises conjuntas, usando agora as amostras i e ii de De Filippis et

al., nas Figuras 5.6b) e 5.6¢), obtém-se h = 0,68f8;8§, w = —O,73+8 e xZy =095 ¢

h =0 64+8 82, —0, 73+8 gg e X245 = 0,94, respectivamente. Como se pode ver, o valor

obtido para h é fortemente dependente do modelo utilizado para descrever os aglomerados

de galéxias.
Na Figura 5.7 mostramos a fungao de verossimilhanca do parametro h. Para ob-

termos este grafico temos que marginalizarmos sobre os parametros €2,, e w. Assim como

na Figura 5.5, as linhas horizontais sao cortes nas regioes de 68,3% e 95,4% de proba-

- . _ +0,050 +0,04 +0,041
bilidade. Neste caso, obtém-se, em 1o, h = 0,74 755, 0,69 50, € 0,647 35 para as

amostras de Bonamente et al. e De Filippis et al. i e ii, respectivamente. A regiao

sombreada corresponde ao intervalo 1o obtido por LC para um modelo ACDM Plano.
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Figura 5.7: O mesmo que na Figura 5.5, mas para um modelo XCDM Plano.

Como se pode ver, independentemente do modelo cosmoldgico utilizado, os valores
para Hj obtidos neste trabalho usando a amostra de Bonamente et al., estao de acordo
com os obtidos por LC, realizado em um modelo ACDM Plano. Além disso, as estimativas

de H, a partir das amostras de De Filippis et al. também sao independentes do modelo
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cosmoldgico subjacente usado. No entanto, as estimativas de h em todos os casos sao
fortemente dependentes do modelo utilizado para descrever os aglomerados de galaxias,
com uma leve tensao entre a amostra Bonamente et al. e a amostra de De Filippis et al.

11

5.2.3 Os erros sistematicos

Além da morfologia do aglomerado, existem outras fontes de erros sistematicos que
podem afetar as restricoes. Portanto, noés refizemos todas as analises, incluindo os erros
sistematicos em quadratura (ver Figuras 5.8(a) e 5.8(b)) usados na andlise de LC, eles sao
de 8% em H(z) e 15% em idades GVAR, além disso, a partir da técnica ESZ /raios-X temos
da calibracao do ESZ £8%, da calibracao do fluxo de raios-X £5%, dos halos de radio
+3 e da calibracao da temperatura de raios-X £7,5%. Na verdade, pode-se mostrar que
a quantidade tipica de erros sistematicos é cerca de 13% (detalhes podem ser encontrados
em Bonamente et al [5]).

Assim, obtemos em 1o para as amostras Bonamente et al. e De Filippis et al. i e ii,
respectivamente: (1) ACDM: h = 0, 741“8:833, 0, 705f8:8§§ e 0,64f8:8%; (2) XCDM Plano:
h =0, 74f8:8251;, 0, 69f8:8§8 e 0, 63f8:8§g. Também realizamos a analise usando as amostras
De Filippis et al. em um modelo ACDM Plano, onde obtemos h = 0, 70i8;8§§ e 0, 65f8:8§
para as amostras i e ii, respectivamente. Portanto, para todos os casos, existe uma tensao
pelo menos em 1o, entre a andlise de LLC e a amostra De Filippis et al. ii, com a tltima
preferindo valores baixo para Hy, em concordancia com Busti et al. [4].

Por outro lado, os resultados usando a amostra De Filippis et al. i, estao em
pleno acordo com os resultados dos 9 - anos do Wilkinson Microwave Anisotropy Probe
(WMAPOY; ver Tabela 5.3). E importante comentar que as simulagoes numéricas [92] mos-
traram que um modelo de ajuste esférico triaxial para Raio-X e ESZ de aglomerados deve
fornecer uma estimativa imparcial de Hy quando um grande conjunto de aglomerados sao
usados (uma vez que os aglomerados alongados fornece um valor para Hy subestimado), o
que nao é o caso no momento. Além disso, também exploramos uma eventual dependéncia
das estimativas h resultantes do tempo de incubagao escolhido. Assim, mudamos o tempo
de incubacao para 1,2+ 0,6 e 0,4 £ 0,2 Ganos e refizemos nossas analises. A influéncia

encontrado foi insignificante.
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(b) Correspondente ao Modelo XCDM Plano.

maticos em quadratura.

5.3 Conclusoes

A partir de nossos resultados, podemos concluir que as estimativas de H apresen-
tam uma dependéncia insignificante sobre modelos de energia escura das classes ACDM e

XCDM e o tempo de incubacao da analise com idade de GVAR. Isto é facilmente deduzido
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Modelo: ACDM Plano ACDM Curvo XCDM Plano

Amostra de DDA Utilizada h(lo) h(lo) h(lo)
Bonamente et al. LC: 0, 7417055 0, 7410 050 0, 7470048
De Filippis et al. i 0, 70008 0, 70570012 0, 6970050
De Filippis et al. ii 0,65700s 0,64700% 0,637 000

Outras determinagoes de H Método h(lo)
Chen e Ratra (2011)[93] Média estatistica 0, 6801“8:832
Hinshaw et al. (2013)[21] WMAP 9 anos 0, 70010055
Freedman et al. (2012)[62] SNe Ia/Cefeida 0, 743i8;8§2
Planck Collaboration XVI (2013)[2] Planck 0, 673f8:8£
Busti et al. (2014)[4] DOH () 0, 6491001

Tabela 5.3: As restrigoes sobre h para diferentes métodos estatisticos (com erros estatis-
ticos + sistemadticos). As restrigdes mostradas na parte superior da tabela foram obtidas
usando os seguintes testes cosmoldgicos: DDA + Idade de GVAR + DOH (z) + BAOs.
O valor de h com * foi o0 obtido por Lima e Cunha [3], os demais, mostrados na parte su-
perior, foram os obtidos neste trabalho. Na parte inferior da tabela mostramos diferentes

métodos de restricao de h e seus respectivos valores.

da Tabela 5.3, onde o valor estimado de Hy para uma mesma amostra de DDA, muda
muito pouco quando usamos diferentes modelos cosmologicos.

No entanto, mesmo tendo em conta erros estatisticos e sistematicos, os dados de
DDA de aglomerados de galdxias provaram ser uma importante fonte de erros sistematicos.
Pois, como pode ser visto da Tabela 5.3, o valor estimado de Hj, para qualquer modelo
cosmolégico adotado, varia consideravelmente quando mudamos a amostra de DDA, que
por sua vez, utilizam diferentes hipdteses sobre as propriedades dos aglomerados de gala-
xias. Portanto, concluimos que esta técnica no momento é incapaz de discriminar entre o
valor local obtido por Riess et al.[1] e o valor global, obtido pela Planck Collaboration|2]
(como alegado por Lima e Cunha [3]) e que se faz necessério uma melhor compreensao da
morfologia dos aglomerados para transformar esse método em uma poderosa verificagao

cruzada para H.
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Capitulo 6

Conclusoes

Nesta dissertagao, apresentamos conceitos e principios basicos da Cosmologia,
como o Principio Cosmolégico, as equagoes de Friedmann-Lemaitre, as diversas defini-
coes de distancia em um universo de Fridmann-Lemaitre-Robertson-Walker, o redshist,
entre outros. Discutimos temas centrais como a Radiagao Césmica de Fundo, a maté-
ria e energia escura e modelos cosmoldgicos de energia escura (ACDM e XCDM). Além
disso, realizamos um relevante estudo de revisao sobre quatro observaveis e de como, a
partir desses observaveis, podemos obter restricoes a parametros cosmologicos, como por
exemplo, H(), QOm; Q()k.

Dando continuidade, mostramos e analisamos recentes determinagoes da Constante
de Hubble, Hy. Nesta analise, notamos uma discrepancia, quanto ao valor de H,, quando
determinado por métodos locais (z < 1) e globais (z ~ 1070). Vimos que determinagoes
locais de H, fornecem valores mais altos quando comparado com os fornecidos pelas
determinacoes globais. Com sabe nesta problematica, apresentamos a determinacao de
Hy em redshifts intermediérios, proposta por Lima e Cunha [3], onde afirma ter derivado
uma robusta determinagao de Hy e que a mesma é claramente compativel com as medigoes
locais (ver Tabela 4.1).

Dai, investigamos a robustez da determinacao proposta por Lima e Cunha, procu-
rando por erros sistematicos e a sua dependéncia com o modelo cosmolégico usado. Para
isso, utilizamos os mesmos testes adotados por eles, com uma diferenga, adicionamos duas
amostras de DDA de aglomerados de galaxias, que utilizam diferentes hipdteses sobre as
propriedades dos aglomerados.

Quanto a dependéncia com o modelo cosmoldgico usado, podemos concluir, com



base em nossos resultados, que a estimativa de Hy, proposta por Lima e Cunha, apresenta
uma dependeéncia insignificante. Visto que, para um dado conjunto de amostras, obtemos
resultados bastante semelhantes, mesmo adotando diferentes modelos de energia escura
(ver Tabela 5.3). Chegamos a essa mesma conclusao, quando analisamos a dependéncia
do erro de incubacgao, usado no teste de idade usando galaxias velhas em altos redshifts
(GVAR), na estimativa de H.

No entanto, mesmo tendo em conta erros estatisticos e sistematicos, constatamos
que o valor estimado de Hy, para qualquer modelo cosmolégico adotado, varia considera-
velmente quando mudamos a amostra de DDA de aglomerados de galaxias. Dependendo
da amostra de DDA usada, obtemos valores de Hy compativeis com as medigoes locais ou
com as medigoes globais (ver Tabela 5.3). Assim, os dados de DDA de aglomerados de
galdxias, revelam ser uma fonte de erro sistematico bastante relevante.

Portanto, se faz necessario uma melhor compreensao da morfologia dos aglomerados
para podermos afirmar que esse método é uma poderosa verificacao cruzada para H,.
Além disto, concluimos que no momento esta técnica é incapazes de discriminar entre o
valor local obtido por Riess et al.[1] e o valor global, obtido pela Planck Collaboration[2].

Finalmente, é importante enfatizarmos que, numa analise futura, com mais medi-
das de H(z), de DDA, de idade e BAOs, bem como uma melhor compreensao da morfologia
dos aglomerados, esta técnica pode se tornar uma poderosa e competitiva determinacao

cruzada de Hj.
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