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Resumo

Esta dissertacao é dedicada a investigacao sobre a natureza da matéria e da energia
escura no Universo através da técnica que utiliza observagoes a explosoes de supernovae
do tipo Ia como indicadoras de distancias, usada no fim do séc. XX para detectar a
aceleracao da expansao do Universo. Desde entao alguns projetos voltados a observagao
de supernovae foram executados e tornaram publicos os seus dados, que sao usados neste
trabalho para a estimativa de parametros e comparacao de modelos cosmolégicos. O ob-
jetivo deste trabalho é de estudar a capacidade do teste cosmolégico feito com os dados
das distancias as supernovae tipo la e a sua resposta a diferentes modelos cosmolégicos
e parametros livres. Para isto foi feito uma revisao do modelo padrao da Cosmologia e
das evidéncias que apontam para a presenca da matéria e da energia escuras, seguida de
um estudo sobre o fenomeno das supernovae tipo Ia em seus aspectos observacionais e
astrofisicos, que permitem a construcao das técnicas de calibracao de suas magnitudes
e a estimativa de suas distancias. Antes de seguir para a andlise cosmoldgica introduz-
se a ferramenta apropriada que é a estatistica bayesiana, estudada aqui apenas em suas
ferramentas e aplicagoes mais elementares. E por ultimo aplicamos estas ferramentas as
amostras de dados de supernovae tipo la disponiveis na literatura conhecidas como Gold,
SNLS, Essence e Constitution, para estudar alguns modelos cosmoldgicos de interesse, a
comegar pelo proprio modelo de concordancia ACDM e a parametrizagao wC' DM que
testa a consisténcia da suposicao wy = —1 para a energia escura. Em seguida testa-
mos dois modelos de energia do vacuo dinamica A(t) e por tltimo um caso especial de
quartessencia, o Géas de Chaplygin generalisado. Os resultados mostram que os dados
das supernovae usados isoladamente dao resultados bem menos expressivos do que os en-
contrados na literatura onde sao usados em conjunto com outras evidéncias. Duas das
amostras de dados incluindo a mais atual dao origem a resultados que apresentam irre-
gularidades inesperadas, que apontam para a existéncia de fatores ainda nao controlados
pelas técnicas de calibracao da supernovae. Ambos os resultados indicam que o teste
cosmolégico baseados nas distancia as supernovae la ainda passara por um outro salto de
qualidade num futuro préximo.

Palavras-Chave: Cosmologia, Supernova, Estatistica Bayesiana, Matéria Escura, Energia
Escura.



Abstract

This dissertation is dedicated to the investigation on the nature of the dark matter and
dark energy in the Universe through the technique that uses the observations of explosions
os supernovae type la as indicators of distances, used at the end of the last century to
detect the acelerated expansion of the Universe. Since then some projects dedicated to
observation of supernovae where executed and published their results, which are used here
to estimate parameters and compare cosmological models. The objective of this work is
to study the power of the test based on the distances to supernovae and its response to
different cosmological models and free parameters. To begin with we review the standard
model of Cosmology and the evidences that suport the existance of dark matter and dark
energy, followed by a study on the supernovae itself and its various observational and
astrophysical aspects that allow the construction of the magnitude calibration techniques
and the estimatives of its distances. Before moving on to the cosmological analyses we
introduce the appropriate tool which is the bayesian statistics, studied here only in its basic
tools and aplications. At last we aply these tools to the supernovae data sets available
in the literature know as the Gold, SNLS, Essence and Constitution, to study some
cosmological models, beginning with the concordance ACDM model and the wC DM
parametrization that tests the supposition that wy = —1 for the dark energy. After that
we test two dynamical vaccum energy A(f) models and a special case of the quartessence
Generalized Chaplygin Gas model. The results show that when used alone the supernovae
data sets leeds to quite less expressive results when compared to the literature where they
are used together with other evidences. And also two of the data sets including the most
up to date show unexpected irregularities that point to the existance of still uncontrolled
effects on the magnitude calibration techniques. Both results show that the cosmological
test based on supernovae data will go through another significant improvement on its
quality in the near future.

Key-Words: Cosmology, Supernova, Bayesian Statistics, Dark matter, Dark Energy
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1 Introducao



A Cosmologia é uma ciéncia que nasceu como um fruto da revolugao cientifica ocor-
rida no inicio do século XX, quando as disciplinas da fisica foram desafiadas por graves
problemas como o da propria estabilidade dos atomos que nao podia ser explicada pela
fisica classica. Em resposta a esses desafios este foi um periodo de intensa atividade
cientifica que resultou na elaboracao de novas teorias que sanaram as catastrofes e in-
coeréncias, dando origem a novas areas da fisica apropriadas a descricao de outras escalas

da natureza além das da fisica classica, desde a sub atomica até a extra galdtica.

No entanto a Cosmologia nao foi impulsionada apenas pela fisica mas também pe-
los grandes avangos na astronomia que permitiram observacoes detalhadas do Universo.
Desde entao essas observagoes passaram a ser grandes laboratorios para o desenvolvimento
da fisica, no que culminou na construcao do modelo do Big Bang sobre as origens e ca-
racteristicas de nosso Universo em expansao. E por ser a ciéncia que investiga as escalas
mais extremas da natureza, do sub atomico Universo primordial até o observado hoje, a
Cosmologia continuou a cumprir o seu papel de laboratério para a fisica, o “acelerador

de particulas de pobre” como foi chamada por Y. Zel’dovich.

Assim ao final do século XX por meio da técnica estudada neste trabalho que é a
da determinacao das distancias a um tipo de explosoes de estrelas chamadas de super-
nova do tipo Ia, a Cosmologia apresentou a fisica uma evidéncia que parece exigir uma
reformulagao das teorias atuais. Ao observar a variacao das distancias com a evolugao
do Universo foi confirmado que a expansao do cosmos esta acelerando, o que contraria
o esperado da caracteristica atrativa da gravidade que atuaria apenas na desaceleracao
da expansao. Desde entao muitas especulagoes surgiram na tentativa de explicar este
fenomeno, a maioria delas associadas ou a corregoes na teoria da gravidade (a Relativi-
dade Geral) para descrever o Universo, ou a presenga de uma substancia que exerce uma

forca anti-gravitacional com uma pressao negativa, chamada em geral de energia escura.

A essa evidéncia somam-se as de outras observacoes astronomicas como a da radiacao
coésmica de fundo em micro-ondas, que em paralelo a uma determinacao independente da
taxa de expansao atual (o parametro de Hubble Hj), permite a investigacao da geome-
tria espacial do Universo. E por outro lado desde a década de 30 multiplas evidéncias
observadas apontam para a presenca dominante da matéria escura sob a matéria conven-
cional (barionica) em sistemas gravitacionalmente ligados como galdxias e aglomerados.
Essas duas componentes sao chamadas de escuras porque nao emitem qualquer radiacao
eletromagnética e assim s6 podem ser detectadas indiretamente pelos seus efeitos gravi-

tacionais, que em principio se manifestam desde escalas astrofisicas no caso da matéria



escura e na escala cosmologica no caso da energia escura. E juntas todas essas evidéncias
montam um panorama do Universo onde 95% de todo seu contetido é composto de mate-
ria/energia que nunca foi detectada em laboratério na Terra e cuja natureza permanece

sob especulagao.

O confronto das diversas evidéncias observacionais com os modelos tedricos levou
ao surgimento de um modelo de concordancia chamado AC'DM. Nesse modelo a energia
escura é constante cosmolégica A de Einstein, que representa e energia do proprio vacuo e é
a explicacao mais simples para a causa da aceleracao do Universo, além de ser uma energia
cuja existéncia é esperada. O problema dessa alternativa é que o valor da densidade de
energia do vacuo calculado pela Teoria Quantica de Campos ¢ um nimero que na melhor
hipétese é cerca de 40 ordens de grandeza maior do que o observado, num resultado que
vem sendo chamado de o maior erro da fisica de todos os tempos, e contrasta com o grande
sucesso dessa teoria na descricao das interagoes elementares, com excecao da gravitacao.
Por outro lado a outra componente é a chamada matéria escura fria (CDM em inglés),
que é supostamente uma particula que interage muito fracamente com a matéria barionica
e tem sua origem nas teorias que estao além do modelo padrao das particulas elementares.
O problema nesse caso é que os candidatos a essa particula sdo muitos, e ela permanece

ainda nao detectada em laboratério, embora isso possa mudar em breve.

Assim a situagao atual é semelhante a de um século atras quando novas teorias eram
necessarias para explicar uma série de resultados de experimentos e observagoes cientificas,
com a diferenga de que agora a Cosmologia estd na linha de frente desta provavel nova
revolucao cientifica. E dessa vez devido aos grandes avangos (e problemas) da fisica
tedrica ja existem muitas teorias alternativas sobre a natureza das componentes escuras,
que poderiam ser a descricao correta para os fenomenos observados. Assim a tarefa de
escolher entre elas qual é a melhor descricao do Universo passa necessariamente por um
continuo avanco nas observacoes astronomicas, a exemplo do que ja vem ocorrendo, o que
por sua vez requer uma atencao cada vez maior no processamento e interpretagao dos

dados astrondmicos.

Isso justifica a abordagem seguida neste trabalho que é a de uma investigacao sobre o
uso dos dados das distancias as supernovae la na Cosmologia em todos os seus aspectos,
o que inclui um revisao sobre a natureza das supernovae la e dos varias fatores que
as afetam, assim como os detalhes que afetam as observacoes e finalmente as técnicas
estatisticas amplamente usadas na Cosmologia na estimativa de parametros no contexto

de modelos cosmoldgicos especificos. Por ltimo entao aplica-se esse estudo ao caso de



alguns modelos cosmoldgicos que tém recebido atengao na literatura recente, com o intuito

de observar como os dados das supernovae la respondem a diferentes modelos.

Assim nao foi um objetivo deste trabalho um estudo mais detalhado sobre algum
modelo cosmoldgico alternativo, até por que isso deve ser feito pelo confronto com as
multiplas evidéncias astronomicas, a exemplo do que ocorre com o ACDM. Soma-se a
essa dificuldade a complexidade e a diversidade de motivacoes relacionadas a cada um dos
modelos alternativos, que em geral se relacionam com as varias possibilidades da fisica

tedrica que tém sido discutidas nas ultimas décadas.

Assim a motivacao deste trabalho é a importancia central dos dados de supernovae la
para a Cosmologia. Se num primeiro momento eles foram usados para meramente detectar
a aceleragao do Universo, agora ja estao sendo usados para estudar as suas propriedades.
Na ultima década varias missoes cientificas foram lancadas afim de aperfeicoar as medidas
e minimizar as incertezas nas observagoes, bem como estabelecer os limites naturais de
aplicabilidade do teste com as supernovae Ia. Esses resultados, que sao revisados neste
trabalho, ajudaram a estabelecer o modelo de concordancia ao mostrar que o comporta-
mento da aceleragao da expansao do cosmos é semelhante ao que seria causado por uma
constante cosmoldgica, ainda que haja espaco para modelos alternativos que poderiam

explicar os dados.

E dadas as perspectivas para o futuro deste tipo de observacao, onde novas missoes
no fim desta década vao comegar a catalogar mais de 1000 supernovae Ia por ano (em
contraste a maior amostra utilizada neste trabalho que consiste em & 400 supernovae),
o que significara outro salto de qualidade nos resultados finais da analise, sabe-se que
supernovae la permanecerao como um tema de estudo de importancia central para a
Cosmologia. E da mesma forma que ha pouco mais de uma década esta dissertacao nao
poderia ser feita, dentro de uma década os dados de supernovae disponiveis poderao talvez
ser usados para demostrar a falha do modelo da constante cosmolégica e da matéria escura

fria, ou o seu sucesso definitivo.

Para iniciar este estudo todo o modelo padrao da Cosmologia é revisado no primeiro
capitulo, incluindo suas origens com o advento da teoria da Relatividade Geral e suas
aplicagoes ao estudo do Universo, que é exposta juntamente com uma retrospectiva dos
avancos nas observagoes astronomicas que culminaram no criagao do modelo do Big Bang
e da Inflacao césmica. Ao final desse capitulo encontra-se também uma exposicao sobre
como as miultiplas evidéncias da Astrofisica e da Cosmologia apontam para a existéncia

da matéria e da energia escuras no Universo, e de como algumas destas evidéncias sao



usadas, em particular as relevantes neste trabalho que sao as medidas de distancias.

Em seguida encontra-se uma revisao sobre o tema central deste estudo que sao as
supernovae do tipo la, apresentadas desde os principios elementares sobre sua natureza,
sua caracteristicas astrofisicas que vem sendo discutidas nos tltimos 20 anos e por iltimo
a discussao sobre a aplicacao de seus dados na Cosmologia acompanhada da exposi¢ao

das amostras usadas na andlise cosmologica realizada no ultimo capitulo.

Antes de seguir para a andlise cosmoldgica introduz-se a ferramenta adequada para
lidar com o tipo de informacao limitada que pode-se extrair de qualquer observacao cos-
moldgica que é a estatistica bayesiana. Esta ferramenta é por si s6 o motivo de uma
revolucao conceitual nos fundamentos da estatitica, que sao descritos brevemente no con-

texto de sua aplicacao a Cosmologia onde seu uso ja se tornou uma rotina.

E por dltimo revisa-se alguns modelos cosmolégicos fisicamente bem motivados que
tém sido discutidos na literatura recente, afim de testa-los frente os dados das supernovae
e determinar se estes sozinhos realmente apontam AC'DM como o melhor modelo. O
objetivo aqui é apenas testar a capacidade da estimativa de parametros e discriminagao
de modelos dos dados, e nao tem a ambicao de chegar a conclusoes definitivas sobre os
modelos abordados, que tém em comum (a exce¢ao do dois primeiros que sao o proprio
ACDM e um modelo de teste) apenas o fato de pertencerem a uma classe de modelos que
visam descrever uma possivel interagao entre a componente exdtica de pressao negativa (a
energia escura), com a matéria escura nao barionica CDM. O modelo do Gés de Chaplygin
Generalisado no entanto vai além disso e propoe uma unificacao no setor escuro, que passa

a ser uma manifestacao de uma mesma fisica.



2 Relatividade Geral e
Cosmologia



Este capitulo é uma retrospectiva do avanco cientifico atingido no século XX no que
diz respeito as origens da Cosmologia e de suas bases tedricas e observacionais. Se ante-
riormente as origens do Universo s6 podiam ser descritas por especulagoes ou mitologias,
ao longo do século passado estabeleceram-se os fundamentos da Cosmologia cientifica.
Com ela surgiram os modelos do Big Bang e da Inflacao césmica, e mais recentemente o
modelo de “concordancia” ACDM que se estabeleceu na primeira década do século XXI

como a melhor explicagao aos fenomenos observados.

2.1 A Teoria da Relatividade

No inicio do século passado duas contradicoes flagrantes preocupavam a fisica. Em
primeiro lugar havia a completa falha da fisica classica na descricao dos fenémenos na
escala atomica, que levou ao nascimento da Mecanica Quantica e todos os seus desdo-
bramentos - incluindo a Astrofisica e parte da Cosmologia. Em segundo lugar havia a
contradicao entre as leis da mecanica e as do eletromagnetismo, que levou diretamente
a teoria da Relatividade Restrita (RR) e a teoria que serve de base para a Cosmologia
moderna, a Relatividade Geral (RG).

Por um lado o eletromagnetismo de Maxwell prevé um valor constante para a veloci-
dade da luz no vécuo (c), igual em todos os referenciais inerciais (RIs). De outro, as leis da
mecanica classica sao invariantes sob as chamadas transformagoes de Galileu entre RI&EI),
que resultam numa lei de adicao de velocidades tal que um feixe de luz visto por dois
RIs distintos com movimento relativo entre si, possui velocidades de propagacao distintas
relativas a cada RI. Havia ainda na formulagao do eletromagnetismo cldssico (1864) a
existéncia de um postulado éter, que seria o meio sobre o qual a luz se propaga, e preen-
cheria o vacuo. Assim de acordo com a mecanica, RI diferentes detectariam velocidades

da luz diferentes devido a suas diferentes velocidades relativas ao éter.

A controvérsia atingiu seu auge quando em 1887 Michelson e Morley executaram seu
experimento em busca do éter, onde nenhuma variacao da velocidade da luz em diregoes
diferentes foi detectada, i.e., o movimento da Terra relativo ao éter nao foi detectado.
Nesse periodo as bases da RR sao lancadas: em 1889 FitzGerald tenta explicar o resultado
nulo do experimento, postulando que os objetos em movimento relativo ao éter se contraem
na direcao de seu movimento; durante 1892-95 Lorentz postula de maneira independente

o mesmo fenomeno de contragao, mas no contexto de sua teoria sobre o éter, que rivalizou

! As transformacoes que em conjunto com as rotacdes e translacdes no espaco geram o grupo de Galileu,
que conecta RIs com movimento relativo uniforme entre si.



com a RR por prever alguns resultados idénticos a essa [I]. Ainda nessa época Poincaré
argumenta sobre a impossibilidade da detecgao do referencial do éter, e em 1904 formula
o principio da relatividade usado a seguir por Einstein. Nesse mesmo ano Lorentz deduz
as chamadas transformacoes de Lorentz, que deixam as equagoes de Maxwell invariantes
sobre trocas de RI, e em reposta Poincaré reconhece entao a necessidade de uma nova

mecanica que teria a velocidade da luz como limite.

Em 1905 Einstein constréi a RR usando apenas dois postulados: o principio da re-
latividade (sobre a invariancia das leis da fisica para todos os Rls), e o principio da
constancia da velocidade da luz em todos os referenciais, descartando o éter que passa a
ser um artificio desnecessario. Com esses principios Einstein deduziu as transformagoes
de Lorentz entre Rls e mostrou suas consequéncias: a equivaléncia entre massa e energia,
a dilatacao do tempo e a contracao dos objetos em movimento. O tempo absoluto é
destituido de sentido e passa a ser uma coordenada ligada a cada RI. Assim dois Rls dis-
tintos, com coordenadas cartesianas (ct,z,y, z) e (ct’, 2,y 2’) sdo equivalentes sob tran-
formacoes de Lorentz z® = A% ﬁxﬁ (onde A 5 sa0 os elementos de uma matriz do grupo
de Lorentz E[), que deixam invariante o intervalo infinitesimal entre dois pontos (eventos)
ds* = ds” = —(cdt)? + dz* + dy* + dz* = n.pdx®dz”, onde 1,5 = Diagonal(—1,1,1,1) é

a matriz chamada métrica de Minkowsky Pl

Como consequéncia dessa teoria toda a fisica classica é reformulada tendo em vista o
novo grupo de simetria (o grupo de Lorentz) sob o qual as leis da fisica s@o invariantes, com
as leis classicas sendo o caso limite das leis relativisticas, quando as velocidades envolvidas
sao despreziveis em relacao a da luz. Por fim as préprias concepgoes de espaco e tempo sao
reformuladas e unificadas na estrutura geométrica que é o espaco de Minkowsky (1907),
o espago-tempo plano da RR. Porém algumas questoes continuavam sem resposta, o que
levou Einstein nos 10 anos seguintes a construir a sua teoria relativistica da gravitacao, a
Relatividade Geral (RG). Faz-se aqui apenas uma breve introdugao baseada na literatura

[T, 2, B], com o intuito de apresentar as equagoes que sao a base da Cosmologia.

2.1.1 Relatividade Geral

A teoria da RR promoveu uma revolugao na fisica, porém estava incompleta. Em
especial, tinha em comum com a fisica Newtoniana a definicdo dos Rls (equivalente a

1% lei de Newton), e um principio de relatividade que conecta esses referenciais, por

20 grupo SO(3,1) das matrizes pseudo-ortogonais (ATnA = 1) com det A = 1, gerado pelas tran-
formacoes de Lorentz e as rotagoes e translagoes no espago.
3Aqui usa-se a convencdo de soma de Einstein onde ndices repetidos sdo somados, com ct = 29, e
1,2,3
Y,z = x4,



meio das transformacoes de Galileu e de Lorentz. Nao ha nada que identifique um RI
isoladamente, e assim Newton deu ao espago absoluto esse papel. Porém essa idéia nunca
foi unanimidade e assim inicia-se um debate histérico (com Leibniz), que culmina na
obra de Mach de 1893 que continha aquilo que Einstein chamou de Principio de Mach.
Consiste na abolicao do espago absoluto, onde agora a inércia (massa) dos corpos passa
a ser um produto da interacao com todas as massas do Universo. Com isso o RI absoluto
é substituido pelo referencial das estrelas fixas, que representam o Universo distante e
portanto determinam os RI locais na Terra. Apesar desse principio ter guiado Einstein,
que pretendia eliminar os conceitos de espaco e tempo absolutos, ele s6 o fez parcialmente
- pois a forma final da RG prevé que em uma regiao suficientemente distante de qualquer
matéria, o espago-tempo é descrito pela métrica de Minkowsky. Nesse caso ¢ a auséncia

(ou distancia) da matéria que determina os Rls locais, contrariamente a idéia de Mach.

Além do problema do RI absoluto e da extensao do principio da relatividade aos mo-
vimentos acelerados, outro problema da RR era a sua extensao a gravitagao. Pensando
nesses problemas Einstein percebeu uma profunda conexao entre inércia, aceleracao e gra-
vitagao. Hoje chama-se essa conexao de Principio da Fquivaléncia Fraco, que consiste na
igualdade numérica (confirmada por diversos experimentos com precisao de mais de 107%)
entre a massa gravitacional (definida pela lei de forga mg = Fg/g, onde g é a aceleragao
gravitacional) e a massa inercial definida pela 2* lei de Newton (m; = F/a), o que faz
com que sob a forca da gravidade apenas todos os corpos caem com a mesma aceleracao
(a = g), como observado por Galileu. Einstein toma esta coincidéncia como ponto de
partida para a RG em 1907, no Principio da Equivaléncia de Einstein. Citando [2], “em
cada ponto do espaco-tempo, € possivel escolher um sistema de coordenadas localmente

wercial tal que, em regioes suficientemente pequenas em torno desse ponto, as leis da

fisica tém a mesma forma das da RR, na auséncia do campo gravitacional”.

Ao reconhecer a equivaléncia dos Rls locais em queda livre, Einstein estende o principio
da relatividade no Principio da Covariancia, onde as leis da fisica sao as mesmas na
presenca de um campo gravitacional, e sao invariantes sob transformacgoes gerais de co-
ordenadas, ou seja devem ter a forma de tensores, que sao objetos matematicos definidos
pelo seu comportamento sob transformacoes gerais de coordenadas. Juntos esses dois
principios estendem o principio da relatividade ao afirmarem que as leis da fisica sao “lo-
calmente” invariantes. E assim em cada ponto do espago-tempo é possivel escolher um
referencial em queda livre, onde a 2% lei de Newton toma a forma

d2£a
=0 (2.1)
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e 7 é o tempo préprio definido por c?dr? = ds? = —n,dE*dEP. Em um outro sistema de
coordenadas x®, em repouso no campo gravitacional, essa equacao é

d do de"

i ar don) ="

que apdés manipulacao torna-se

d?z dzt dx?
r« ——=90 2.2
dr? Wodr dr (2:2)

que ¢é chamada equacao da geodésica. Sua solugao representa a generalizagao do conceito
de linha reta da geometria euclidiana (curva de menor comprimento entre dois pontos)
para uma geometria curva ou nao-euclidiana. Nesse sistema de coordenadas o tempo
préprio é dado por ¢?dr? = ds* = —g,,dr"dz” o que define o tensor métrico

_ 962 9¢”

= i a0

(2.3)

A métrica g,,, e simbolo I'* ,, sdo elementos centrais da geometria Riemaniana (GR),
que é a estrutura matematica que sustenta a RG. A métrica g,,, d4 uma maneira de medir
distancias entre pontos no espago-tempo e assim associa uma norma a cada tensor. Por
exemplo para um vetor tem-se |17|2 = ¢, V*"V" que ilustra o papel de g, que opera sobre
todos os outros tensores como em V, = g,V ou V¥ = ¢g**V, que formam o invariante
V|2 = V#V, = V,V# e também contraindo indices como em R,, = R®

oy Que € gerada

do produto ¢*# Ropuv, que por sua vez depende da propriedade g*7gg, = (5%@

O sfmbolo I'*,, (conhecido por muitos nomes como conezdo afim ou simbolo de Chris-
toffel) é construido a partir das transformagoes de coordenadas e é usado na construgao da
derivada covariante, que é um generalizacao da conceito de derivada para a sua atuacao
sobre os tensores, de maneira que a derivada covariante de um tensor também seja um
tensor. Por exemplo escrevendo um vetor como V= Ve, onde €, sao os vetores da base
associada a um sistema de coordenadas e V* sao os componentes nessa base, a derivada

covariante com respeito a coordenada x” é

ov _ ovn de
=—¢, + V= 2.4
Dz~ drv " * OxVv (24)
onde destaca-se a presenca do termo 82“ /0x" que pode ser escrito como
de
e =k 2.5
are,, = oo (25)

4(5&5 é o tensor de Kronecker e sua forma matricial é a identidade. Assim, g7 possui uma inversa

que é gag.
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0 que permite escrever, ap6s uma troca de indices mudos (somados)

ov i
dxv Oz

+VATH))e;, (2.6)
e assim as componentes da derivada covariante do vetor com respeito a base €, sao:
Ve, =VE Ve, (2.7)

onde (;) denota a derivada covariante e a (,) é a derivada ordindria.

Com a derivada covariante define-se o conceito de transporte paralelo no espago-tempo,
que consiste na comparacao de um tensor em pontos sucessivos e infinitamente proximos,
tal que esse se mantenha constante. Essa é uma idéia central da GR, que da origem ao
conceito generalizado de geodésica (e deduz a equagao como a curva que transporta
paralelamente o seu proprio vetor tangente. No entanto a maneira como ¢é feito o trans-
porte paralelo depende da conexao (que estabelece a derivada covariante), e na RG usa-se
a chamada conexao métrica, que parte da idéia de que o tensor métrico é paralelamente

transportado por todo o espaco-tempo, o que requer:

Guu\ = 0 (28)

e isso por sua vez conserva a norma (e a no¢ao de ortogonalidade) entre os tensores. E

também manipulando essa férmula tem-se a relagao entre g,, e I'*,:
« 1 af
I w 59 (Gupw + 9o — Guvp) (2.9)

O principio da covariancia diz que as leis da fisica devem ter a forma tensorial, e
que todos os efeitos da gravitagao estao representados pela métrica g,, e pela conexao
['*,, como percebidos no referencial em queda livre. Para estabelecer uma equagao para
o campo gravitacional (uma equagdo para g,,) é necessdria a representacao tensorial da
curvatura do espaco-tempo (pois g, e ['*,, sao proprios do referencial em queda livre).
Isso ¢é feito dentro de um contexto mais rigoroso considerando a variacao de um tensor
sob um transporte paralelo ao longo de um circuito infinitesimal ao redor de um ponto,
ou de maneira equivalente considerando o comutador de duas derivadas covariantes ao
longo de duas direcoes distintas. Com isso mostra-se que o tensor de Riemann é o inico
tensor construido a partir da métrica e de suas derivadas, definido por E|:

R“ — T v — re

By B

#5)1’ + FQO_BFUHV - Paa.yro-uﬁ (210)

®Nao h4 uma convencao estabelecida acerca dos sinais dessa férmula. Aqui, segue-se [3].
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A partir desse define-se o tensor de Ricci, que é a sua Unica contracao nao-nula:

Ry = 9" Rappy = 9" 9or B 15, = Ry (2.11)
e por ultimo o escalar de Ricci ou escalar de curvatura:
R=R', =g"R, (2.12)

E possivel estabelecer uma equagao para o campo gravitacional partindo de principios
intuitivos sabendo que o campo gravitacional, ou a geometria nao-euclidiana do espaco-
tempo, é induzida pela presenga de uma distribuigdo de matéria/energia. Essa por sua
vez possui uma conhecida representagao tensorial, o tensor de momentum-energia 7, .
Ele descreve a distruibuigao da matéria e energia no espago-tempo como um fluido (ou
continuo), e assinala a cada ponto densidades de energia e de momentum. Suas compo-

nentes possuem interpretacao direta, no contexto da mecanica de fluidos e da RR:
e Ty, = densidade de matéria-energia.
e Ty, = fluxo de energia na i-ésima direcao.
e T,y = densidade da i-ésima componente do momentum.

e T;; = tensor das tensoes da mecanica cléssica, representa o fluxo da i-ésima compo-

nente do momentum ao longo da superficie 2/ = constante.

Com isso pode-se descrever toda uma variedade de fluidos, onde em geral o tensor 7, ¢é
simétrico em seus indices, pois a igualdade Ty; = Ty ¢ uma consequéncia da equivaléncia
entre massa e energia, e a igualdade T;; = Tj; provém do fato de que a soma das forcas
e dos torques internos a um elemento de fluido em equilibrio deve ser zero. Também ¢é
possivel mostrar que no caso geral as leis da conservacgao do momentum e da energia da

RR sao compactadas na expressao 1%, , = 0, cuja generalizacao imediata ¢é:

™. =0 (2.13)

O prototipo de fluido é o chamado fluido ideal, caracterizado pelas condi¢oes de que no
seu referencial de repouso (que se move junto com os elementos do fluido), nao haja nem
troca de calor entre seus elementos (Tp; = 0) e nem viscosidade ou pressoes anisotropicas

(Ti; = 0,V i#j). A sua representacao num referencial arbitrério é:

p p
T.UV = (p + g)UuUu + gg;w (214)
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onde p é a densidade de energia, p é a pressao e U* = % é quadri-velocidade, definidas
em cada ponto do fluido. No referencial de repouso do fluido, U* = (—¢, 0,0, 0), e a matriz

de T},, é a Diagonal(pc?, p, p,p). Esse fluido possui um papel fundamental na Cosmologia.

Por fim espera-se que T}, seja a fonte da geometria do espago-tempo, por analogia a
gravitacao Newtoniana. Em outras palavras espera-se que a equagao do campo gravita-
cional tenha a forma G, o T}, onde G, ¢ uma funcao da métrica e de suas derivadas.
Dessa forma G/, tem as mesmas propriedades de 7},,: ¢ simétrico em seus dois indices
e possui divergencia covariante nula G*,, = 0. Usando as simetrias de Ropu(que é
anti-simétrico nos indices af e uv e simétrico sob a troca desses pares) e das chamadas
identidades de Bianchi Ragu) = 0 € Ragluwy = 0 ﬂ, mostra-se que existe apenas um

unico tensor que obedece essas propriedades, o chamado tensor de Einstein:

1
Guu - R,uu - éguuR (215)
E assim as equagoes de campo da RG, obtidas independentemente por Einstein e
Hilbert em 1915, sao:

1
R, — §gm,R = kT, (2.16)

onde k é uma constante a ser determinada pelo limite Newtoniano dessas equacoes, que
é a equacao de Poisson V2¢ = 47Gp, onde ¢ é o potencial gravitacional Newtoniano.

Impondo as identificagoes necessédrias a g, e as vérias condicoes do limite newtoniano

(onde a métrica é ~ 1), etc) conclui-se que k = 8;‘—4G e assim pode-se escrever a forma das
equacoes de Einstein da RG em de 1917:
1 81G
R/W — §gij + Ag,w = A T;w (217)

Einstein introduziu o termo A, a constante cosmoldgica, pois além de nao alterar a
estrutura das equagoes por ser uma constante, justificava seu modelo cosmoldgico, que
mostrou-se incorreto. Mas nem por isso o termo desapareceu na historia, tendo sido

ressucitado recentemente por um motivo que é a motivagao deste trabalho.

2.2 A Cosmologia Relativistica

A Cosmologia é uma ciéncia do século XX. No entanto, devido ao papel central da
astronomia no desenvolvimento da ciéncia moderna, muitas especulagoes foram feitas a

medida que o poder de observagao dos telescopios lentamente aumentava. Tendo formu-

60s colchetes simbolizam a parte anti-simétrica do tensor nos indices envolvidos.
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lado a teoria classica da gravitacao, Newton especulou corretamente que a gravidade seria
a interacao dominante na estrutura do cosmos. No entanto tal estrutura ainda nao havia
sido observada em detalhes além da Via-Lactea, e assim baseado no conceito de espago ab-
soluto e nas posigoes fixas das estrelas, o modelo cosmoldgico de Newton (1691) se referia
a um Universo estatico, infinito e homogeneamente povoado de estrelas - contrariamente

a todas as observacoes, como por exemplo a concentracao dessas em nossa galaxia.

Mesmo incorreto o modelo de Newton serve de marco pois nele vé-se pela primeira
vez a idéia do Principio Cosmoldgico, de um Universo homogéneo e isotrépico nas escalas
cosmoldgicas de distancias, igualmente povoado em todas as diregoes. Esse principio é
a hipotese de trabalho e ponto da partida da Cosmologia, juntamente com o Principio
Copernicano, que afirma que todas as diregdes do Universo sao equivalentes (assim, a Terra
é equivalente a qualquer outro ponto de observac¢ao no Universo). Sao esses principios que
somados a regularidade e a constancia observadas nas leis da fisica por todo o Universo,
permitem a construcao de modelos cosmoldgicos que sao atualizados de acordo com as
evidéncias observadas. Assim até hoje questiona-se até que ponto o principio cosmolégico
é verdadeiro [4, [5, [6]. No entanto sabe-se que esse é no minimo uma boa aproximagao
para descrever o cosmos nas escalas em questao (a partir de ~ 100 Mp(ﬂ), onde espera-se
que ele seja obedecido num sentido estatistico, onde a média das flutuacoes de densidade

seja a mesma em todas as diregoesF|[7, §].

Newton ainda impulsionou a astronomia com a inveng¢ao do telescépio refletor. Com
ele em 1750 Tomas Wright especulou sobre a estrutura de disco da Via-Lactea e sua
aparéncia no céu, e também propos que as nebulosas difusas observadas poderiam ser
discos de estrelas distantes, semelhantes a nossa - idéia defendida em 1755 pelo filésofo
Immanuel Kant, criador do termo “universos-ilha” (galdxias). Ao fim do século XVIII
William Herchell, o descobridor de Urano, publicou extensos catalogos astronomicos e se
tornou o principal defensor dessa teoria, além de comprovar a estrutura da Via-Lactea.
No entanto essa teoria nao foi bem aceita nessa época devido a falta de evidéncias: nao
havia como provar que esses objetos estavam a distancias extra-galdticas. Assim o debate
sobre nebulosas difusas e as dimensoes do Universo persistiu durante todo século XIX,

enquanto lentamente as evidéncias se acumularam.

Foi nesse contexto que em menos de duas décadas nasceu a Cosmologia. Em 1915

Einsten lancga a sua base tedrica (a RG), e em 1917 descreve seu modelo cosmoldgico.

"Parsec (pc) é a distancia em que a paralaze astronomica (variagdo da posigao angular em um ano)
de um astro é de um segundo de arco, que é 1 pc ~ 3,26 anos luz ~ 3,08x10'6 m.

80s maiores superaglomerados de galdxias observados até agora possuem entre 100-200 Mpc de com-
primento e espera-se que além disso as flutuagoes de densidade sejam aleatérias.
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Baseado no principio de Mach ele esperava que a distribuicao de matéria em todo o
Universo determinasse todos os Rls locais, e isso requeria uma geometria fechada (figura
1)), e também uma distribui¢do de matéria homogénea e isotrépica [7]. Para que esse
modelo descrevesse um Universo estatico, assim como o de Newton, Einstein introduziu
a constante cosmoldgica A na equacao, que equilibra os efeitos da gravidade. Além desse
outros modelos cosmoldgicos foram contruidos a luz da teoria da RG, mas ao longo do
século XX todos foram descartados. Alguns possuem certo valor para o desenvolvimento
da Cosmologia, como o modelo de de Sitter (1917) que representa a solugao de vacuo
(T, = 0) das equacoes da RG [2.17] e descreve um espago-tempo cuja geometria 3-D se

expande exponencialmente no tempo.

No mesmo periodo, em 1912 Slipher ja havia observado nebulosas com alto desvio
para o vermelho (redshift - z)ﬂ, indicando que esses objetos tinham uma velocidade maior
do que a de escape de nossa galdxia. Mas foi somente em 1924 que Hubble deu a prova
definitiva de que as nebulosas se tratavam na verdade de galdxias distintas. Observando
estrelas variaveis Cefeidaﬂ no interior de diversas nebulosas (como a M31, a galdxia de
Andromeda), Hubble calculou suas distancias e obteve resultados que em geral estavam
a centenas de vezes o tamanho de nossa galaxia, confirmando a idéia de que as nebulosas

tinham que ser galdxias distantes com suas proprias estrelas variaveis.

2.2.1 O Universo em Expansao

Com os avancos tedricos e observacionais, na década de 20 lancaram-se as bases da
Cosmologia. Em 1922 Friedmann e de maneira independente em 1927 Lemaitre, des-
cobriram a expressao matematica para o principio cosmolégico, a mesma que em 1935
Robertson e Walker provaram, com consideragdes puramente geométricas (independente
da RG [2]) ser tnica representacao de todo os espagos-tempo que em geral tenham sua
parte espacial homogénea e isotrépica. E a chamada métrica de Friedmann-Lemaitre-
Robertson-Walker (FLRW), que em coordenadas esféricas (ct, r, 6,¢), escreve-se:

2

dr

2 _ 2, 2
ds® = —(cdt)” + a*(t) e

+ 7% (df? + sen®(6)dp?) (2.18)

onde ds* = g, dz"dz" é o elemento de linha da geometria.

Nessa expressao k é a curvatura espacial do Universo, e descreve sua geometria. A ho-

9Deslocamento de todo espectro eletromagnético, causado na fisica classica pelo efeito Doppler devido
a velocidades de recessao (redshift) ou de aproximagao (blueshift) da fonte.

10Fstrelas de brilho varidvel que possuem uma relacio entre seu periodo de pulsaco e sua luminosidade
absoluta. Observando seu periodo pode-se estimar suas distancias usando a lei
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mogeneidade e isotropia sao definidas pelas superficies espaciais fixadas a tempo constante,
que possuem a mesma curvatura em todos os pontos - assim hé apenas 3 possibilidades:
e k = —1: Universo hiperbdlico. Geodésicas (as linhas na figura [1)) inicialmente
paralelas divergem.
e k = 0: Universo plano. Geodésicas paralelas permanecem paralelas, vale o teorema
de Pitagoras.

e k = 1: Geometria fechada, esférica. Geodésicas inicialmente paralelas convergem.

E=%p t=1g t=1t
R=1 R=1 1 R=1
Reua s
R = 0.5 R=0.5 R=0.5
Curvatura negativa Curvatura nula Curvatura positiva

Figura 1: Curvatura espacial do Universo

O parametro a(t) (ou R(t) na fig. [1)) é o chamado fator de escala e é a medida da
expansao do espago - ele afeta todas as medidas de distancia nas escalas cosmolégicas
(onde essas consideragoes sao validas), que aumentam com a(t) de uma maneira que
depende também da curvatura. E definido como sendo ag = a(ty) = 1, onde ¢y é a
idade do Universo hoje. Por outro lado uma distribuicao de matéria-energia que obedeca
o principio cosmolégico sé pode ser representada por um fluido ideal, e isso pode ser
visto nas escalas cosmolégicas pois ao interpretar as galdxias (ou seus pequenos grupos)
como elementos de um fluido, vé-se que esses interagem entre si aproximadamente da
mesma maneira que num fluido ideal. Isso é uma consequéncia do Postulado de Weyl [9],
que assegura a possibilidade da escolha de uma classe de observadores, coméveis com a

expansao do Universo, que o percebem homogéneo e isotropico.

Essas idéias, expressas nas equagoes de campo da RG (2.17)), depois de calculados
]_"a Ra

pvo wBy?
as equagoes base do modelo padrao. Uma delas é a equagao da conservagao 1%, = 0:

R,, e R a partir da métrica FLRW com T, = Diagonal(pc?, p, p, p), levam

p=—3H(p+ g) (2.19)

onde utilizam-se as defini¢oes do fator de Hubble H = a/a, com a, p e d sendo a 1% e a 2¢

derivada temporal de a(t) e p(t). As equagoes de campo da RG por sua vez, tém como
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componente temporal

H?> 4+ — - = —— 2.20
M R (220)
e como componentes espaciais
a kc? e
2 VPt — - A= ——— 2.21
a + (a) a? ¢ c2 ( )

porém, a forma mais comum de expressa-la é por uma combinacao das duas anteriores,

que descreve a aceleracao do fator de escala:

p. A

(p+3c—2) + - (2.22)

47G

g:H+H2:_
a 3

onde a curvatura k serve como constante de integracao dessa ultima equagao.

As equagoes e sao as chamadas equacgoes de Friedmann. Com auxilio da
equacao de estado do fluido, cuja forma mais simples é p = wpc?, pode-se resolveé-las. E
possivel também omitir a presenca de A nas equagoes acima substituindo p — p + pa
e p — p+pa, onde pp = —ppc® = —Ac'/87G, incorporando A no tensor momentum-
energia. Esse fato é na verdade um argumento que leva a interpretacdao de A como a
energia do vécuo (secao . A vantagem dessa incorporacao é a de poder resolver
as equacoes de Friedmann combinando-as por meio de uma equacao de estado, dando
a(t) oc t2/304%)  Logo, para um Universo dominado por matéria nao-relativistica, ou “fria”
(p << pc® = 0), que possui w,, = 0, tem-se a  t*/3. Quando a densidade de energia da
radiacao eletromagnética que possui w, = % é dominante, a o t'/? e quando a constande
cosmoldgica (wy = —1) domina, a expressao é indefinida. Porém, sabe-se que nesse limite
a solugao de a(t) é o modelo de de Sitter que apresenta uma expansao exponencial do
espago[10]. Tem-se também como consequéncia de , que p(t) o< a=30+) que para

4 ¢ para a constante cosmoldgica,

a matéria fria é p,, o a3, para a radiacio p, x a~
par = constante. Estas expressoes descrevem as eras cosmologicas onde a densidade de
energia de um de seus componentes ¢ muito maior do que o das demais. Porém para
descrever a evolugao do Universo mais precisamente, deve-se descrever sua composi¢ao
mais precisamente. Isso pode ser feito escrevendo p(t) = ). p;, em conjunto com as

equacoes de estado p; = w;p;c® de cada componente, como ¢é feito a seguir.

Uma das consequéncias da expansao do Universo é o seu efeito sob a propagacao da
luz nas distancias cosmoldgicas, e de fato essa foi a primeira confirmacgao observacional
recebida pelo modelo padrao. Sabe-se desde a RR que a a luz se propaga sob uma

geodésica nula, ds? = 0. Assim, integrando essa equacao ao longo de um caminho radial
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(dp = df = 0) que tem a Terra como origem, sabe-se que os feixes de luz obedecem

to T /
/ cdt _ / A (2.23)
t a 0 1 — ]{37",2

onde t é o tempo cosmico na emissao da onda e ty é o tempo na recepcao do sinal na
Terra. Essa equacao é fundamental, pois da origem a medida de distancia fundamental na
Cosmologia que ¢ a chamada distancia comovel, pois é definida no sistema de coordenadas

comével com a expansao do Universo:

arcsen(r), k=1

o edt " dr’
R S k=0 2.24
X /t » /0 — r (2.24)

arcsenh(r), k= —1

Essa é a distancia medida pelo redshift observado na luz vinda da fonte num passado
distante. Medir distancias em um Universo em expansao ¢ muito complicado, e assim
todas as medidas de distancia farao uso da medida fundamental que é a distancia comovel.
Para duas frentes de onda consecutivas, a segunda serda emitida num tempo t + 0t e
recebida no tempo ty + dtyg. Estando ambas associadas ao mesmo intervalo invariante e
considerando que o fator de escala permanece o mesmo durante os processos de emissao
(a(t+3dt) = a(t)), e de recepcao (a(to+dty) = a(ty)) dos fétons consecutivos (cujo periodo

tipico é 1071° s para microondas), tem-se

tototo iy to et ot ot
x—/ C__/ cot |, O _ O (2.25)
t+6t a t a a(to) a(t)

e ao usar as relagoes 6t = 1/v e ¢ = Av juntamente com a definicdo do desvio para o

vermelho da fisica classica, tem-se a definicao do desvio para o vermelho cosmoldgico:

ot - %0} o a(t0> - )\0 - A - a(to)
e v e T T a e (226)
ou usando a(tg) = 1
R Sl ! (2.27)

—a=
a 1+ 2
e apesar dessa derivacao ser uma aproximacao, pode-se demonstra-la rigorosamente con-
siderando a equagao da geodésica do féton na métrica FLRW [2, 3], [IT]. Foi esse o redshift
que Slipher achou em varias nebulosas, mas foram Hubble e Humason que interpretaram
a origem desde fenomeno em 1929, combinando suas préprias medidas de distancia com
as medidas de Slipher e outros. Com isso descobriram uma relagao entre o redshift das
galédxias e suas distancias, que é consistente com uma velocidade de recessao associada a

um Universo em expansao. Hoje sabe-se que tal relagao é apenas uma aproximacao, pois
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depende da interpretacao de z como consequéncia do efeito Doppler causado por uma

velocidade de recessao, tal como na férmula da RR:

B 14+ vcosb

_v?
C2

onde 6 é o angulo entre a velocidade v do objeto e a linha de visao do observador.

z —1—>z%g,v<<c (2.28)
c

Sabendo que o redshift cosmoldgico é o efeito de da expansao do Universo que dilata os
comprimentos de onda da luz, pode-se mostrar que no limite apropriado (z << 1) essas
duas interpretacoes coincidem. Para isso toma-se a medida correspondente a distancia
fisica, chamada distancia propria, que aumenta com a expansao do Universo - ela é medida
num tempo constante, tomando dt = 0 na métrica [2.18| e integrando. Com ela mede-se

fisicamente a expansao do Universo:

dp(t) =alt)x  — f%%:ﬁg (2.29)

onde t é o tempo na emissao e ty € o na recepcao. Assim, a velocidade de recessao seria

entao dp = ax e eliminando y tem-se a lei de Hubble como formulada em 1929:
d, = v, = Hyd,(to) (2.30)

onde H é a chamada constante de Hubble Hy = H(ty) = % lt=t, - Esse parametro é de
importancia fundamental para a Cosmologia pois varios outros parametros cosmoldgicos
dependem de seu valor. Mesmo tendo sido calculado pela 1* vez por Hubble, apenas
recentemente as medidas baseadas em vérias evidéncias [12, [13] atingiram precisao abaixo
de =~ 10%, girando em torno de Hy ~ 70 km/s/Mpc. Por convengao define-se Hy = 100h
km/s/Mpc e assim h ~ 0, 7.

Essa lei empirica é aparentemente problematica pois quando d, > ¢/Hy = dp, onde
dy é a chamada distancia de Hubble, v, > ¢ contrariando a RR. E de fato os objetos a
uma distantancia maior que dy ~ 3000 Mpc estao se afastando da Terra mais rapido do
que a luz, mas isso nao é uma contradicao com a RR uma vez que nao ha um RI que possa
ser associado a d,, e v,.[14], pois elas s@o tomadas em um instante de tempo ty, ao passo
que as informagoes que recebemos dos astros distantes sao na verdade informacgoes sobre
o passado desses objetos. Na pratica nao ha como observar diretamente a d,, a nao ser
por seus efeitos em outras medidas de distancia. Assim a maneira correta de interpretar
o redshift é pela expansao de Taylor da funcao z(t) |, :

() = 08— 1 Holto =)+ 5 Hla0 + Dlto — 1 + . (231)
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onde ¢y é o parametro de desaceleragao

1 da?(t) _ 4rG(po + 3po) (2.32)

T Hia(ty) df? o=t 3H2

qo

donde vé-se que se o Universo é dominado por um fluido com w < —1/3, ird sofrer uma
expansao acelerada (g¢o < 0). Assim no limite z << 1, quando t — t;, assume-se que

z & v, /c, e recupera-se a lei de Hubble como aproximagao em 1 ordem:
AR Ho(to — t) — Uy = Hodp(to) (233)

onde ¢(ty —t) = dp(to). Nesse caso a expansao do Universo pode ser ignorada (a(t) ~

a(tp)), e ambos Rls de emissao e recepgao concordam em suas medidas.

A expansao do Universo juntamente com a radia¢do césmica de fundo (R.C.F.) em
micro-ondas e abundancia natural dos elementos quimicos no Universo, que serao abor-
dadas na proxima secao, sao as principais bases observacionais do modelo padrao. Neste
trabalho investiga-se a histéria mais recente do Universo e assim muitos detalhes técnicos
das teorias do Big Bang e da Inflagao cdsmica serao omitidos uma vez que esses dao origem
a outras linhas de investigacao nao abordadas aqui. Assim, faz-se nessa se¢ao apenas uma
breve descrigao de como o modelo padrao descreve o Universo primordial e as evidéncias

(e problemas) que o suportam.

2.2.2 0O Modelo Padrao

Desde o trabalho de Lemaitre de 1927, a idéia de um Universo em expansao ¢é es-
tendida a um passado longinquo, onde todo o cosmos estaria comprimido em uma regiao
arbitrariamente pequena. Ele chamou esse estado de “atomo primordial”, e anos depois
Hoyle, defensor da teoria do Universo estaciondrio, criou o termo “Big Bang”, entao pejo-
rativo, para descrever o Universo primordial. Essa extrapolagao da contragao do cosmos,
a medida que se olha para o passado, leva a uma série de especulacoes sobre o instante
inicial da expansao (que é uma singularidade formal da métrica FLRW, onde a(0) — 0, e
p — 00), e também sobre a origem da expansao (ou o que iniciou o Big Bang). No entanto
essas especulagoes descrevem o Universo a medida que esse supostamente se aproxima da
singularidade, quando as leis da fisica conhecida nao sao mais validas e espera-se que
sejam substituidas por outras, em um problema que estd ligado a natureza da gravitacao
quantica, que até agora nao é compreendida. Assim a teoria do Big Bang nao explica o
porque e nem a natureza da singularidade, mas descreve com sucesso o Universo a partir

desses instantes iniciais.
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De acordo com esse cenario o Universo primordial emerge da singularidade e entre
0 < t < tp atravessa a chamada era de Planck, que é inteiramente dominada por efeitos
da gravitacio quantica, sendo assim atualmente imprescrutével. Aqui tp = (Gh/c®)/?
107%3 s é o chamado tempo de Planck que juntamente com as outras medidas derivadas
(por exemplo a temperatura de Planck T' &~ 1032 K), marcam as escalas tipicas da gra-
vitacao quantica. A partir dessa fase seguem-se outras envolvidas em muitas especulacoes
ou extrapolagoes dos modelos padrao da Cosmologia e das interacoes fundamentais. A
primeira ¢ a chamada era da grande unificacao, entre 107%3 < t < 10736 s, onde especula-
se [I0] que apenas a gravidade havia se separado das forgas eletrofraca e nuclear forte,
que permaneciam unificadas. Apds isso por volta de t = 10730 s acredita-se o mecanismo
de quebra espontanea de simetria tenha diferenciado as forcas nuclear forte e eletrofraca

e durante essa transicao de fase espera-se que tenha ocorrido também a Inflagao césmica.

As teorias de Inflagao surgiram na década de 80 pelas idéias de Guth, Sato e Staro-
binsky e atualmente existem mais de uma dezena de suas variagoes [I5]. Elas descrevem
a época no Universo primordial dominada pela energia de um campo escalar homogéneo
de origem desconhecida, chamado inflaton, que impulsionou uma expansao exponencial
do espaco. Supoe-se que em algum perfodo de tempo entre 10736 < ¢ < 10732 o inflaton
sofra uma transicao onde libera sua energia potencial obedecendo p ~ —p, e faz com que
o fator de escala aumente por um fator minimo de ¢™ =~ 10%°. Ao final desse processo
espera-se que o inflaton decaia e converta sua energia em outras particulas e radiacao,
num processo conhecido como reaquecimento. Acredita-se também que nessa época (ou
perto da época da transicao eletrofraca) tenha ocorrido a bariogénese, um processo ainda
nao compreedido (juntamente com sua conex@o com a Inflagdo), no qual se origina a

assimetria da matéria sobre a anti-matéria observada por todo o cosmoﬁ.

Apesar de sua natureza altamente especulativa a teoria da Inflacdo cdésmica é con-
siderada parte do modelo do modelo padrao da Cosmologia. A razao para isso é a sua
capacidade tunica de explicar os sérios problemas inerentes ao modelo do Big Bang. O
primeiro é o chamado problema do monopolo que surge das estensoes do modelo padrao
da fisica de particulas como por exemplo as teorias de supersimetria, supercordas e de
grande unificagao. Todas elas preveem que se o Universo passou por uma fase sufici-
entemente quente e densa entao uma série de particulas exéticas, como por exemplo os

monopolos magnéticos, teriam que ser produzidos nessa fase e persistido, contrariando o

"De acordo com o principio da conservacio da carga elétrica, a matéria e a anti-matéria deveriam ter
sido criadas em igual quantidade. Assim, por algum mecanismo ainda n&o totalmente compreendido,
algo criou a assimetria observada na natureza.
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fato de nenhuma dessas particulas foram observadas até hoje.

Ja os chamados problema do horizonte e problema da planeza sao muito mais graves
pois aqui o modelo Big Bang parece entrar em contradicao. Para mostrar o problema da
planeza, deve-se primeiro reescrever a equacao de Friedmann [2.20, com as defini¢oes da

densidade critica p.(t) = 3H?(t)/87G e do parametro de densidade Q(t) = p/p.

Q) —1= a’j;; = (1) (2.34)

que justifica as defini¢goes uma vez que para k = 0, p(t) = p.(t). Num Universo dominado

2 = 42 sempre

por matéria ou radiagao (na verdade qualquer fluido tal que @ < 0), a>?H
diminui e assim se k # 0, |2 — 1| sempre aumenta. Portanto nesse caso )y se afasta
rapidamente de 0, contrariamente ao valor observado pelo satélite WMAP[I0, [17] que
€y = —0.0801“8:8;% (utilizando apenas os dados da RCF). Com isso pode-se mostrar
que seria necessario que na época da nucleossintese (a seguir), |2 — 1| ~ 107! para que
2 ~ 1 hoje. Isso representa uma condicao inicial absurdamente precisa, e nao ha nada
que a justifique. A tnica solucao seria entdao assumir que k = 0, que por sua vez diz

que conteido da matéria-energia o Universo obedece {2 = 1 em toda a sua histéria, com

precisao também arbitrariamente grande.

O problema do horizonte por sua vez ¢é a afirmacao de que no modelo Big Bang
nao existe explicagao para a homogeneidade e a isotropia, dada a existéncia de regioes
distintas no Universo que nunca estiveram causalmente conectadas. Para ser mais preciso,
observa-se o chamado horizonte de particulas que representa a distancia maxima que a

luz pode ter viajado desde o inicio do Universo em t = 0:

D) = atthx =att) [ 5

e com isso pode-se formular o problema notando que nas eras da matéria e da radiacao,

(2.35)

a(t) o< t?/% e o t/2 respectivamente, enquanto Dj,(t) o t. Assim as distancias fisicas
no Universo crescem menos rapidamente que o horizonte de particulas, e com o tempo
as regioes causalmente conectadas ficam cada vez menores em relacao ao tamanho do
Universo observavel. Isso contradiz o principio cosmologico e a RCF, que apresenta a
mesma temperatura em todos as pontos do céu, ainda que esses pontos nao estivessem

em contado causal na época que a radiagao passou a se propagar livremente no espaco.

A teoria de Inflagao césmica resolve todos esses problemas. Por exemplo a expansao
exponencial do espaco faz com que qualquer particula que existia antes da Inflacao se

torna tao diluida no Universo que sua deteccao é quase impossivel. O problema da
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planeza também ¢é resolvido pois durante a Inflacdo @ > 0 e assim a?H? = a? sempre
aumenta e ) — 1 se torna arbitrariamente préximo de 0 dependendo do tamanho da era
da Inflagao. Por ultimo o problema do horizonte deixa de existir pois durante a Inflagao
as distancias fisicas crescem muito mais rapidamente do que o horizonte, e assim uma
pequena regiao causalmente conectada é expandida para um tamanho muito maior do
que o do Universo visivel. E sendo tao bem sucedida em explicar as lacunas do modelo
padrao, a Inflacao ainda d& a resposta para outro enigma, uma consequéncia do problema
do horizonte que diz respeito as origens das flutuacoes de densidade em larga escala no
Universo, que sao explicadas com naturalidade, originando-se de flutuagoes quanticas do

vacuo que sao amplificadas pela Inflagao e sao a origem das estruturas observadas hoje.

A partir da Inflacao no entanto, a expansao continua e temperatura cai a um ponto
em que a descricao do Universo passa a ser um cada vez menos especulativa. O reaqueci-
mento inicia a era dominada pela radiacao, onde todo o cosmos é descrito por um fluido
relativistico (w = 1/3) em equilibrio térmico devido as altas temperaturas e pressoes que
alimentam todo tido de reacoes entre particulas. Com a expansao, a temperatura cai, e
as reagoes ficam mais raras, até que passam a ser energeticamente desfavoraveis e cessam,
tirando as particulas da reacao em questao do equilibrio com o resto do plasma césmico,

num processo chamado congelamento.

Assim acredita-se que até 10712 s apés o Big Bang a interacao eletrofraca ainda seja
dominante e entre 10712 < ¢ < 1079 s, as interacoes eletromagnética e a nuclear fraca se
separam e as 4 interacoes fundamentais tomam a forma atual, porém as energias ainda sao
altas o suficiente para impedir o confinamento dos quarks para formar os hadrons. Apds
isso entre 107% < ¢ < 1 os primeiros hadrons, incluindo os barions, se formam e ao final
desse periodo as interagoes fracas que mantém os protons e néutrons em equilibrio cessam
(o que congela a razao entre o nimero de prétons e néutrons), e ocorre o desacoplamento
dos neutrinos, que passam a propagar-se livremente pelo espaco, formando uma radiagao
analoga a RCF, mas cuja detecgao ainda nao é tecnologicamente possivel. Logo apds isso
entre 1 e 10 segundos o Universo é dominado pela energia dos pares de léptons e anti-
léptons que ao final desse periodo se aniquilam, deixando apenas um residuo de léptons e

aumentando a temperatura dos fétons.

A partir dos primeiros 3 minutos, a temperatura abaixa o suficiente para permitir
que os protons e néutrons se combinem e formem os primeiros nuclideos. Na década de
40, Gamow, Alpher e Hermann descreveram esse processo, a nucleossintese primordial, e

de quebra também previram a existéncia de uma RCF que se propagaria livremente no
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espaco a partir do momento que a energia dos fotons fosse suficientemente baixa para
permir a ligacao dos elétrons livres aos nuclideos existentes, cessando sua interagao com
a radiacao, na chamada recombinacdo. Quase vinte anos depois em 1964 A. Penzias e R.
Wilson acidentalmente detectaram a RCF fazendo testes com uma antena de micro-ondas

e confirmaram essa previsao.

A nucleossintese primordial baseia-se na descricao do comportamento das particulas

pela equagao de Boltzmann, que descreve uma reagao do tipo 1+ 2 <> 3 + 4[18]:

_ad(nya®) N3Ny NN

onde n; é a densidade numérica final da particula i e n? é a sua densidade numérica
inicial, e (ov) é a secgao de choque da reacao. Essa é a equagao que determina a evolugao
das abundancias dos reagentes, e sendo o do lado esquerdo da equacao da ordem de
~ ny/t =& niH, com a taxa de reacdo dada por ns (ov), a afirmacdo de que uma reacao
ocorre em equilibrio térmico durante a expansao é traduzida no fato de que a taxa de

reacao ¢ muito maior do que a taxa de expansao, que ocorre no limite em que

e com isso pode-se entender algumas caracteristicas da nucleossintese. Por exemplo con-

0

siderando a produgao de deutério (D) em equilibrio, p +n < D + v, com n, = nZ,

n, = n, ~n, que é a densidade de barions, pode aproximar a equagao acima:

n T
L n gy (—)?2eBr/T (2.38)
Ty my

onde m, ¢ a massa do préton e Bp = 2,22 MeV é a energia de ligagao do deutério, e i, ¢ a
razao entre o ntimero de barions e fétons, que é fixada pelas observacoes em ~ 10~1[19].
Assim como consequéncia dos valores extremamente baixos de 7, e Bp, a producao de
elementos no Universo nao acontece até que a temperatura seja baixa o suficiente para
o D comece a se acumular, numa situacao que é conhecida como o gargalo do deutério.
Esse nome se justifica pois como e energia de ligacdo dos nticleos de *He ¢ muito maior,
assim que o D se acumula, as reacoes D+ D — n+2He e *He+ D — p+* He consomem

praticamente todo o deutério. Assim o que determina a abundancia final dos elementos

[©N

a abundancia relativa de néutrons na época da nucleossintese (T, ~ 0,07 MeV), que

[©N

calculado em X, (Tue) = nn/(nn +nyp) =~ 0,11. E sabendo que praticamente todos ou
neutrons se acumulam no *He, que possi 2 néutrons, a fracao da massa total no ‘He

de acordo com essa aproximacao crua seria X4y, ~ 0,22. J4 um calculo mais detalhado
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prevé uma abundancia relativa de massa de ~ 75% de H, ~ 25% de He, ~ 0,01% de D,
e tracos da ordem de 107*% de Li e Be, com todos os outros elementos quimicos tendo
sido produzidos no interior de estrelas e em explosoes de supernovae (Cap. 3), resultado

que tem grande concordancia com as observagoes astronomicas em geral.

Esses mesmo principios aplicados ao estudo da recombinacao preveéem a existéncia de
um gargalo similar ao anterior, que faz com que essa s6 ocorra apés a temperatura estar
bem abaixo (T}... ~ 0,1 eV) da energia de ligacao do H (e = 13,6 eV), no redshift z.. =~
1100, o que é confirmado pelas observacoes da RCF. Como nessa época a radiacao estava
em equilibrio com o resto do plasma, seu espectro era o de um corpo negro, cuja forma
foi mantida até hoje a nao ser pelo redshift cosmolégico. Como p oc a=* o< T, pela lei
de Stefan-Boltzmann, sua temperatura é "= Ty /a(t). A observagao do espectro da RCF
em sua homogeneidade e alto grau de isotropia (flutuacoes de apenas 107° K em torno de
To = 2,73 K), em meados da década de 90, iniciou uma época de precisao na Cosmologia,
confirmando muitas previsoes das teorias do Big Bang e da Inflacao césmica. Desde entao
a determinacgao dos parametros cosmoldgicos, como 2y e Hy, levou ao estabelecimento de

um enigmatico modelo cosmolégico de concordancia.

2.3 O Modelo de Concordancia

Os ultimos 20 anos trouxeram um avango tao grande para a Cosmologia, que atu-
almente acredita-se que 95% de toda a energia existente no Universo é composta de
substancias que nunca foram detectadas diretamente em laboratério. Dada a grandiosi-
dade desse desafio a tinica opgao ¢é cruzar os dados das varias observacoes e experimentos
disponiveis. Esta secao discutird como este processo de coleta e interpretacao de dados

levou a construcao do chamado modelo de concordancia ACDM.

2.3.1 A Matéria Escura

O termo matéria escura foi cunhado por Zwicky ainda na década de 30, quando ao
estudar o movimento individual das galaxias no aglomerado de Coma percebeu que esse
sO poderia ser explicado pela presenca de quantidade muito maior de matéria do que
aquela visivel. Décadas depois, essa técnica foi a 1* a indicar o fato de que essa matéria,
que interage apenas gravitacionalmente, constitui na verdade a maior parte da matéria
no Universo. Ela é detectada pelos efeitos dinamicos da sua presenca em sistemas gravi-
tacionalmente ligados, como aglomerados de galaxias e o interior de galaxias individuais.

Nessas ultimas isso é feito no estudo das curvas de rotacao, onde mede-se a velocidade



26

de rotacao das estrelas e da matéria luminosa visiveis no ético, e também a do gas intra-

galtico visivel na frequéncia de micro-ondas de 21 cm [ que se estende até muito além
do disco luminoso [20] 21]. Segundo a lei de Kepler
GM(r

v(r) = GM(r) (2.39)

r

0 gas e as estrelas da galdxia teriam v oc 7~1/2 a partir de uma certa distancia do centro
galatico onde M = constante (figura [2| a linha disk). Porém em muitos casos o que é
observado é aproximadamente um plato, correspondente a v(r) constante, ou seja M (r) ~
r, e isso extende o tamanho das galdxias muito além (até quase 10 vezes) da regido ocupada
pela materia visivel, naquilo que é chamado de halo de matéria escura, uma estrutura que
numa galaxia tipica chega a ter &~ 30 vezes mais massa do que a matéria barionica, embora

em galdxias elipticas ou anas, esse nimero chegue a centenas de vezes.

DISTRIBUTION OF DARK MATTER IN NGC 3198
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Figura 2: Curva de rotagao tipica (http://bustard.phys.nd.edu/Phys171 /lectures/dm.html)

Uma variacao dessa técnica é medir a distribuicao de velocidades de galaxias indivi-
duais dentro de aglomerados, que se relaciona com a sua massa total pelo teorema do
virial (K) + @ =0, onde (K) é a energia cinética média das galdxias e (U) sua energia
potencial gravitacional. Esse tipo de analise revela que assim como no caso das galaxias
individuais, mais de 80% de sua massa é constituida de matéria escura. Porém nesse caso

detecta-se uma substancial quantidade de matéria invisivel no espectro éptico, que é gas

12Radiacdo correspondente & transicio de estados de spin do &tomo de hidrogénio neutro.
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quente visivel na faixa de raios X. Outro tipo de deteccao indireta da presenca da matéria
escura faz o uso das técnicas de lentes gmm’tacionai.sEL que juntamente com as técnicas
acima tém sido usadas para estudar o comportamento da matéria escura em varias esca-
las astrofisicas. Em geral esses estudos revelam que a maior parte dessa matéria deve ser
nao-barionica[22], pois todos os testes feitos até hoje para detectar as diversas formas de
matéria escura barioénica concluem|[23] que algo em torno de 50% de toda matéria barionica
deva ser escura, sob a forma de gés frio, estrelas anas marrons (Jupiteres), buracos negros

e outros, o que é claramente insuficiente para explicar os efeitos observados.

Ao reescrever a equacao de Friedmannn de uma forma independente do modelo

(assumindo apenas que as componentes nao troquem energia entre si)
H2(a) = H2{ (1 — Q)(22)2 0;(20)30 ) 2.40
(@) = Hi (1= Q) () + 320 (2:40)

pode-se chegar a expressao para o modelo ACDM, com as defini¢goes dos parametros de

densidade de cada uma das componentes, £2; = p;(to)/pe(to):

871G pm (o) 87Gp,(to) Ac? —kc?
Qp=—", Q=—-:—"2 O\=—s, =——=1-0Q 2.41
3H? 3H? AT3HE YT @2H? o (241)
que tem como consequéncia, hoje, em ty — a(ty) = 1:
1=0Q,+Qx + Q% =Q+ Q4 (2.42)

onde aqui ignora-se a radiacao, uma vez que €, = p,/p. ~ 107°.

Acredita-se que a matéria escura tenha o mesmo comportamento da barionica nas
escalas cosmoldgicas, assim 2, = €, + €., onde €0, é a componente barionica e {2, é a
componente escura nao-barionica. Todos os testes observacionais verificam a abundancia
de €2, sobre €2,. Por exemplo, a teoria da nucleossintese primordial e as observacoes de
abundancias de elementos quimicos s6 concordam entre si[I8] [19] se o razdo barion/féton
estiver dentro do intervalo n = (6,2 +0,6) x 1071°, e a densidade de bdrions estimada a
partir disso da €, ~ 0,045 4 0,004. Por outro lado, testes feitos com emissoes de raio-X
de gas quente em aglomerados e lentes gravitacionais concordam que 0,2 < €2, < 0,4.
Porém, a evidéncia definitiva da natureza nao-barionica da maior fracao da matéria escura
esta nas anisotropias da RCF e na estrutura em larga escala do Universo, onde observam-
se os efeitos das diferentes componentes do Universo. A analise das anisotropias da RCF

¢ o teste mais rigoroso para um modelo cosmolégico, visto que essa radiacao funciona

13Uma consequéncia da teoria da RG j4 explorada por Einstein em 1907, que é o encurvamento da
trajétoria da luz na presenca de campos gravitacionais.
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como uma impressao digital do Universo quando esse tinha algo em torno de 3,8 x 10°
anos, onde vé-se o registro da influéncia dos estdgios mais primordias do Universo nas
flutuacoes de temperatura (no que foi considerado um sucesso das teorias de Inflagao)

bem como a influéncia de cada componente de €2 na sua interacao com os fétons.

A RCF ¢ altamente isotrépica, com variagoes de 0T /T(0,¢) ~ 1075, depois de re-
movida uma contribuicao de 1072 interpretada como um efeito Doppler em consequéncia
do movimento do Grupo Local de galdxias em relacao ao referencial de repouso da ra-
diac@o (o referencial comével com a expansao do Universo), correspondente ao dipolo da

expansao multipolar das anisotropias em funcao de sua posicao no céu:

%T(e,qs) = i i @ Yim (8, 9) (2.43)

=0 m=—1

onde Y}, sao os harmonicos esféricos e os a;,, coeficientes da expansao. Se essas flu-
tuagoes forem aleatdrias como previstas pela Inflagao, elas terao uma distribuigao gaussi-

ana, <|alm|2> = () (onde (...) ¢ uma média em todas as dire¢oes), obedecendo
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Figura 3: Espectro de poténcia angular observado e variagoes com parametros do AC DM

Cada momento 1 estd relacionado a uma escala angular por 6 ~ 180° /[ e assim o gréfico
do espectro de poténcia angular %CZ em funcao de 1 contém toda a informacao acerca
dos varios processos fisicos que afetam as flutuagoes de temperatura nas diferentes escalas
angulares. A forma e a posicao dos picos do espectro dependem dos varios parametros
do modelo em questao (figura , e a comparacao com o espectro observado permite a

determinacao de varios parametros cosmologicos. A analise mais recente com os dados do
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29

satélite WMAP[L0, [17] confirma o paradigma do modelo ACDM: a de um Universo com
densidade muito préxima da critica (€2, =-0,080) com flutuagdes primordiais praticamente
gaussianas, como previsto pela Inflacao, e a presenca marcante da matéria escura nao-

barionica 2, =0,222 contra €2, =0,045 e €, =0,265.

Por tdltimo a presenca da matéria escura é necessaria ao processo de formacao da
estrutura em larga escala do Universo tal como observada hoje. Na época da recom-
binacao, os fétons, elétrons e barions ainda estavam fortemente acoplados e em equilibrio,
apesar de nessa época a densidade de energia da matéria ja ser dominante sobre (2.
Por outro lado sabe-se da teoria de perturbacoes lineares das equacoes de Einstein, que
num Universo plano e dominado por matéria[l0] o crescimento das estruturas descrito
pelo contraste de densidade d = &p/p é tal que § o t*3 o< a. Como na recombinacdo
Zree = 1100 — a = 1073ay, e devido ao equilibrio dT/T =~ dp/p, entao para que hoje
sejam observadas estruturas no regime nao-linear de crescimento § > 1 seria necessario
que & ~ 107% na recombinacdo, em contradicao ao valor observado ~ 107°[19]. Assim
as diferentes evidéncias observacionais apontam para a existéncia de uma matéria escura
ndo-barionica, fria e sem colisoes (CDM - a sigla para Cold Dark Matter), para assim
logo apds o inicio da era da matéria em z,, ~ 10 essa se desacople do resto do plasma
e comece a se acumular (diluir) sobre as flutuagoes de densidade primordiais geradas na
Inflagao, deixando assim sua impressao visivel no espectro da RCF (com quem s6 interage
gravitacionalmente, assim como com a matéria barioénica) e permitindo que apés o fim da
recombinacao a matéria barionica “caia” sobre esses pocos de potencial gravitacional ja

formados, e com o tempo forme as estruturas observadas no Universo hoje.

Essa evidéncia também foi usada para restringir a quantidade de matéria escura
quente existente no Universo, que tem o comportamento oposto da CDM: é composta
de particulas com massa muito préxima de zero e com velocidades préoximas a da luz,
como os neutrinos, que teriam assim um efeito dissipativo sobre a formagcao das estrutu-
ras num Universo primordial. Assim hoje sabe-se que esse tipo de matéria escura deve
corresponder a uma fragao desprezivel de €2, juntamente com a contribuicao da RCF, que
juntos dao Q, = Q, + 2, ~ 107 (hoje). O restante é distribuido entre a energia escura
(Qx ~ 0,73), a matéria barionica €, ~ 0,045 e a CDM (2. =~ 0,22), que deve ser com-
posta de alguma particula[24] descrita por uma extensao do modelo padrao com massa
suficiente para nao atingir velocidades préoximas a da luz, e que no Universo primordial

tenha se desacoplado do plasma césmico muito antes da recombinagao.

Deve-se dizer ainda que no modelo ACDM a descrigao das componentes escuras é
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feita sob o paradigma da RG e do principio cosmoldgico. Essa descrigao poderia ser feita
a luz de uma teoria gravitacional alternativa a RG (como as teorias Mond e Teves), o
que nao foi feito aqui. Em contrapartida testam-se neste trabalho modelos alternativos

no que diz respeito a natureza da CDM e da energia escura.

2.3.2 A Energia Escura

Desde a década de 80 ja era claro que a densidade de matéria barionica no Universo
é muito abaixo da densidade critica sugerida pelos modelos inflacionédrios. Assim durante
esse periodo foi sugerido que a matéria escura teria a densidade de energia suficiente,
mas todos as observagoes feitas desde entao sugerem o contrario. Com o advento de
observagoes precisas ficou claro que para que o Universo obedecesse a condicao 2 ~ 1, a
maior parte de sua energia deveria vir de outra componente desconhecida. Essa energia
nao se faz visivel, nem mesmo indiretamente interagindo com a matéria, e assim parece

estar homogeneamente distribuida por todo o Universo, sendo chamada de energia escura.

Desde entao postula-se sobre a presenca de uma constante cosmoldgica que seria
a candidata natural para a energia escura e representaria a solucao para as varias in-
consisténcias encontradas[25] entre estimativas de parametros cosmoldgicos extraidos de
diversas observagoes. Entre elas duas evidéncias sao conclusivas a respeito dessa presenca:
a primeira consiste no célculo da idade do Universo, no contexto da RG e do principio
cosmoldgico, tomando a distancia comével y como medida de tempo, que nesse caso seria

a idade do Universo, quanto toma-se como instante inicial ¢ = 0:

to / ao
X0 dt / da
th = &2 = = — 2.45
T ¢ /0 a(t") o a*H (245)

onde usa-se % = aH. Com a ajuda de pode-se calcular a idade do Universo para

um dado modelo e o problema é que, assumindo um Universo plano e dominado por
matéria (o chamado modelo SCDM ou Einstein-De Sitter, onde Q = Q,, = 1, Q) = 0)
o célculo acima resultaria em ty = 2/3Hy que dd em torno de 9 bilhdes de anos. Isso é
uma grave contradicao com as observagoes de estrelas em aglomerados globulares cujas
idades estimadas giram em torno de 13 bilhoes de anos, pois o Universo nao poderia ser
mais novo do que seus constituintes. No entanto a presenca da energia escura resolve
esse problema, tornando a idade do Universo compativel com o valor de Hy =~ 0,7. Por

exemplo no modelo ACDM com wy = —1, e Qy + Q,, = 1 =y, a solugao é

2 1 14 Q)?

) 2.46
3H, zﬂlA/?n 1-Q)? (240)
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que concorda com as ultimas estimativas feitas pelo WMAP, onde 2, = 0,73 e ty =

13,75 £ 0,13 bilhoes de anos, em excelente concordancia com outras estimativas.

No entanto a evidéncia definitiva veio no fim da década de 90 quando dois grupos
independentemente [26, 27] utilizaram observagoes de supernovae tipo la como indicadores
de distancia para detectar a aceleracao da expansao do Universo, que pode ser explicada ou
pelo efeito anti-gravitacional associado a uma substancia com pressao fortemente negativa
(a energia escura), ou por uma falha da RG ou do principio cosmolégico nas escalas em
questao. Juntamente com os outros testes observacionais esses dados foram usados desde
entao para estabelecer o modelo AC DM, no qual a energia escura é melhor representada
pela constante cosmoldgica de Einstein, de densidade de energia constante, que acelera a

expansao do Universo a medida que o preenche com o vécuo.

Ficara evidente ao longo deste trabalho que apesar de A ser a melhor alternativa
frente aos dados observacionais, esses mesmos ainda suportam outras possibilidades para
a energia escura. E essas devem ser exploradas até a exaustao, dado que do ponto de
vista tedrico o valor atualmente observado de A é extremamente abaixo do esperado, o
que gera o chamado problema da constante cosmolégica. Ele surge da interpretagao mais
contemporanea da constante cosmoldgica na década de 60, quando Zel’dovich mostrou
que a soma das flutuagoes de energia dos estados fundamentais (ou de ponto zero) de
todos os campos quanticos deve ser invariante sob transformagoes de Lorentz, e assim a
sua unica forma possivel deve ser T}, < g,,. Por outro lado ao incorporar A no lado
direito de sob a forma T, ;5‘,/,\) X Aguw, fica evidente que a energia do vacuo quantico é

equivalente a uma constante cosmolégica, com densidade de energia p = pp < A.

Apesar dessa identificacdo, a verdadeira natureza de A permanece desconhecida e
sabe-se de 3 possiveis origens que podem contribuir para o seu valor atual[2§]. A primeira
é de origem puramente gravitacional, no lado esquerdo da equagao de Einstein (como na
2.17)), que caracteriza a interacao gravitacional por duas constantes: G, e essa contribuigao
Ay cujo valor é em principio livre e deveria ser determinado por experimentos. A segunda
possibilidade é a origem do mistério, que sao as contribuigoes das flutuagoes de vacuo dos
diversos campos quanticos. Formalmente, a densidade de energia do estado fundamental

de um campo de massa m e momentum hk seria infinita:
p X / Vm? + k2k*dk o k* (2.47)
0

a nao ser que se escolha como limite superior uma escala de energia a partir da qual

a Teoria Quantica de Campos e a expressao acima nao sao mais validas. Por exemplo
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assumindo sua validade até a escala de Planck, o valor tedrico para a densidade de energia
seria pp ~ 10°* g/cm?, que comparado com a densidade calculada a partir das observagoes
pa = Qape ~ 10722 g/em3, d4 uma dimensao da gravidade do problema na sua diferenca de
120 casas decimais. Espera-se que essas contribuicoes de vacuo tém origem nas transigoes
de fase no Universo primordial, quando a quebra espontanea de simetria leva os campos
a seus estados de mais baixa energia e as interacoes fundamentais tomam a forma atual.
Assim no contexto das teorias fisicas atualmente conhecidas esse problema pode ser apenas
aliviado notando que as transigoes de fase subsequentes do Universo ocorreram em energias
menores. Por exemplo tomando como limite a escala da cromodinamica quantica, a

diferenca entre o calculado e o observado ainda seria cerca de 40 ordens de magnitude.

Dada a gravidade do problema uma possibilidade considerada é uma terceira contri-
buicao, dada pela existéncia de uma energia escura dinamica que representaria um campo
ou interacao de origem desconhecida ou a ser testada. Neste sentido as possibilidades
tedricas sao tantas que nao podem ser todas descritas aqui. Por exemplo uma classe bem
explorada de modelos que nao sao abordados nesta dissertacao sao aqueles chamados de
quintesséncia (e seus derivados), nos quais um campo escalar com equagao de estado
variavel se comporta de forma similar a constante cosmoldgica no Universo recente, po-
dendo assim ser a descricao correta do Universo. Ainda que esse tipo de modelo alivie o
problema citado ja que A passa a ser variavel, eles se mostram incapazes de lidar com as
outras faces desse mesmo problema, que sao chamados as vezes de problema do ajuste fino
e da coincidéncia cosmica. Esses se originam na dificuldade de se descrever os mecanismos
fisicos que teriam feito com que todas as contribuicoes ja citadas se somassem de maneira
que A tivesse exatamente o seu valor atual, o mesmo valor que é suficientemente pequeno
para que a as densidades de energia €25 e €2, se tornassem da mesma ordem de grandeza
apenas no Universo recente, z < 1. Recentemente outros tipos de modelos dinamicos tem
sido considerados na literatura, baseados em outros campos escalares ou em contribuigoes
de diversas areas da fisica tedrica[29] como as teorias de cordas, o principio holografico e
outros. Neste trabalho uma classe especifica de modelos foi selecionada para comparacao
com o ACDM, que descrevem possiveis interacoes entre o conteudo escuro do Universo,

ainda que de maneiras diferentes (Cap. 5).

Devido a grande variedade de modelos e a natureza ainda desconhecida das compo-
nentes escuras do Universo, os testes observacionais tém se tornado cada vez mais impor-
tantes a medida que a era da precisao na Cosmologia avanca. Atualmente as observacoes
de supernovae tipo la sao um dos principais testes para a discriminacao de modelos e a

determinacao de parametros cosmolégicos, juntamente com o teste da RCF e da estrutura
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em larga escala no Universo. A razao para isso é que medindo a distancia a esses astros
ao longo de grande parte da histéria do Universo (tipicamente aos primeiros 10 bilhoes
de anos, z &~ 2) é possivel reconstruir a expansao e assim estudar a natureza das compo-
nentes do Universo. Como dito anteriormente a luz recebida desses objetos foi emitida
num passado distante e assim nao se pode observar diretamente sua distancia fisica mas
ao invés disso os seus efeitos indiretos. Nesse caso observa-se a distancia luminosa dy, que

é a distancia associada ao fluxo luminoso recebido do objeto

L.

dr =
L 4 F

(2.48)

dada pela relagao cléssica entre a intensidade luminosa intrinseca de uma fonte (L.) e
o fluxo luminoso observado (F') a uma distancia (dy). Para comparé-la com a distancia
comével y, que é a distancia cosmologica fundamental, deve-se reescrever a relagao ante-
rior definindo o fluxo luminoso com a luminosidade observada hoje (L) atravessando uma
casca “esférica” de drea comdvel 4rad f2(r'). O fator fx(r') = r vem da reparametrizacao

da métrica FLRW dr' = dr/«/1 — kr?, que define a coordenada radial comével 7’ e

absorve o efeito da curvatura nas coordenadas angulares 6, ¢:
ds* = —(cdt)® + a®(t) [dr” + f2(r') (d6* + sen®(0)d¢?) ] (2.49)

justificando a definicao de area dada, e assim

Ly
dmatr?

(2.50)

e para completar a comparacao ¢ necessaria entao a relacao entre as luminosidades

intrinseca L. e observada Lg. E é aqui que calcula-se o efeito da expansao cdsmica,

pois sabe-se que L = % e assim

)\O Ve 5t0 5E6 2
|4 =20 _Ye O _ L. = Lo(1 2.51
R W o o1 +2) (2:51)

e com as equagoes anteriores tem-se d;, = ag(1 + z)r, que juntamente com a da

sen(x), k=1
dr =ao(1+2) x ¢ ¥y, k=0 ,onde x=
senh(x), k=-1

? cd?
o H(Z)

(2.52)

0 que mostra como a construcao do diagrama de dj, versus z é equivalente a observacao
de um registro da historia da expansao do Universo e o efeito que cada uma de suas

componentes tém sobre H(z), que é especificado pelo modelo cosmolégico.
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Figura 4: http : //en.wikipedia.org/wiki/ Distance_measures_(cosmology)

A distancia luminosa é uma entre as varias medidas de distancia usadas na Cosmo-
logia, nesse caso para estudar objetos cuja luminosidade absoluta é conhecida, as velas-
padrdo como é o caso das supernovae. Outras medidas de distancia além das ja expostas
também s@o usadas nos contextos apropriados (figura [)), e todas elas convergem para a
distancia prépria no limite z — 0. Por exemplo a chamada distancia de diametro angular
é a distancia calculada a partir do angulo subtendido por uma fonte luminosa no céu, de
forma que se esse angulo é pequeno tém-se a conhecida relagdo d4 = [ /6, onde [ é tamanho
fisico do objeto. Sua relacao com a distancia comével y é obtida notando que no Universo
em expansao o comprimento fisico da fonte serd observado como | = a(t)rf = agrf/(1+z)

e assim tém-se

z d/
dy=ar = —2 x X, k=0 ,onde X:/ ooz (2.53)
o H(z

donde vé-se que dr/da = (1 + 2)2

Essa medida de distancia é apropriada apenas para a observacao de objetos cujo ta-
manho fisico é conhecido, as chamadas réguas-padrao. Recentemente outra classe de ob-
servacoes cosmoldgicas tem sido feitas com base nessa propriedade: as oscilagoes acusticas
de barions (BAO em inglés) que sao as ondas sonoras que se propagavam no plasma do

Universo anterior a recombinacao, originadas no balango entre a tendéncia da matéria se
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acumular nas flutuagoes de densidade e a pressao de radiacao dos fétons que a arrastava
para fora dessas regioes. Pode-se observar essas ondas de compressao no espectro da RCF
e associd-las a um diametro angular proprio e uma distancia comével que é o chamado
horizonte sonoro comovel, que corresponde a distancia maxima que essas ondas poderiam
ter se propagado desde o Big Bang. Logo apds a recombinacao a matéria livre passa a cair
nessas flutuacoes de densidade e com o tempo formam-se as estruturas observadas hoje.
Assim ao analisar a posi¢ao e o redshift de dezenas de milhares de galaxias, o programa
Sloan Digital Sky Survey SDSS conseguiu[30, B1] detectar estatisticamente a presenca
de uma escala de comprimento preferencial na aglomeracao de galdxias que corresponde
justamente a esse horizonte sonoro. Essa técnica representa uma maneira independente
de obter H(z) e tem sido muito discutida na literatura recente devido a seu potencial
para o futuro préoximo. Assim esses dados sao usados na literatura como meio de com-
plementacao dos resultados obtidos com as supernovae, da mesma maneira que os outros
testes observacionais, como o da determinagao de H(z) através do célculo da variacao da

idade relativa de galdxias com evolugao passiva [32], entre outros.

Para encerrar este capitulo deve-se lembrar porque o modelo ACDM é o melhor
candidato: ele é ao mesmo tempo o modelo mais simples e o que consegue explicar a
grande maioria das observacoes. Porém isso nao alivia os problemas associados a natureza
desconhecida da energia e da matéria escura. Recentemente o paradigma da ACDM tem
sido desafiado por algumas evidéncias que apontam inconsisténcias com suas previsoes [33]
como o baixo niumero de galédxias anas e irregulares observadas e os desvios na distribuicao
de matéria escura no centro das galdxias [21]. Assim os mesmos testes cosmoldgicos que na
ultima década o estabeleram como melhor modelo poderao ser usados na proxima década,
a medida que a precisao dos observacoes aumente, para apontar falhas no paradigma da
constante cosmoldgica e da matéria escura fria e eventualmente substitui-las ou modifica-
las. E as observagoes de supernovae tipo la que sao descritas a seguir certamente terao

um papel central nesse processo.



3 Supernovae Tipo Ia
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Devido a sua natureza extraordinaria e incomum (estima-se cerca de uma a cada 50
anos em uma galdxia como a Via-Léctea), as supernovae (SN) impressionaram astréonomos
por todo o mundo desde a antiguidade. Mas foi somente no séc. XX que a sua natureza
foi compreendida e desde o nascimento da Cosmologia as supernovae tem sido motivo
de debate e estudo, impulsionando seus maiores avancos em dois momentos distintos e
cruciais: no inicio do século na construcao do modelo padrao, e no seu fim quando foram

usadas pra detectar a aceleracao da expansao do Universo.

Este capitulo é uma revisao dos aspectos mais relevantes ao uso das observacgoes de
supernovae do tipo Ia (SNIa) na Cosmologia, comegando por uma breve retrospectiva das
observagoes modernas, do sistema de magnitudes usado na astronomia, da classificacao
dos tipos de SN e dos modelos fisicos que os suportam. Em seguida abordam-se os aspectos
astrofisicos que tornam a SNIa a melhor candidata a vela padrao, bem como os diversos
efeitos que por outro lado afetam a qualidade das observacoes e que precisam ser estimados
e calibrados para a sua utilizacao como indicadores de distancia. Por 1ltimo mostra-se
como as diferentes amostras de dados coletados, ainda que fizessem uso de métodos de

calibragoes diferentes, todas detectaram de maneira consistente a aceleragao do Universo.

3.1 Introducao

3.1.1 Supernovae na Astronomia

As supernovae tém sido observadas desde a antiguidade (o primeiro registro, por
astronomos chineses, data do ano de 185 d.C.), devido a seu intenso brilho que por vezes
permitia a sua observacao mesmo durante o dia, como foram os casos das supernovae
dos anos de 1006 e 1054 observadas por todo o mundo, cujo brilho era comparéavel ao de
uma Lua cheia. Ja na idade moderna, foram usadas pela primeira vez como estimulo ao
desenvolvimento da astronomia, quando as observacoes de 1572 por Brahe e de 1604 por
Kepler foram usadas para argumentar contra a visao aristotélica, no qual todo Universo
além da Lua era perfeito e imutével. Brahe criou entao o termo stella nova (estrela nova)
para descrever suas observacoes, e essa é a origem do termo nowva usado até hoje para
designar um outro tipo de explosao estelar, muito menos brilhante e muito mais comum

(estima-se entre 30 a 60 vezes por ano numa galdxia como a Via-Lactea).

Séculos mais tarde as SN voltaram ao foco das atencoes. Em 1920 ocorreu uma famosa
discussao, o chamado Grande Debate ou o debate de Shapley-Curtis, sobre os dimensoes

do Universo observavel, onde Shapley defendia sua posi¢ao (ainda aceita na época) de que
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a nossa galaxia seria todo o Universo observavel, enquanto Curtis expunha os argumentos
e observacoes a favor da teoria dos Universos-ilha ou galdxias. E as observacoes de SN
foram usadas por ambos: o primeiro argumentou que na falta de um mecanismo fisico
que explicasse a luminosidade absurda desses astros (como a supernova ocorrida em 1885
na galaxia de Andromeda, que a ofuscou), eles deveriam estar dentro de nossa prépria
galdxia, sendo similares a outras novae observadas. Curtis por outro lado argumentou
que varias outras novae ja haviam sido observadas em Andromeda, assim nao haveria
motivo para supor que essa fosse apenas uma pequena regiao distante na Via-Léctea, que
produzisse tantas novae quanto todo o resto da galaxia. Além disso notando a enorme
luminosidade necessaria para explicar a SN de 1885, Curtis sugeriu que uma divisao entre

duas classes distintas de fendmenos seria possivel [34].

Em poucos anos Hubble provou a natureza extra galatica das nebulosas e em 1934
Zwicky e Baade mostraram que a sugestao de Curtis era real e que ha outro tipo de ex-
plosao estelar, a qual Zwicky cunhou de supernova, cuja luminosidade é milhares de vezes
maior do que a das novae. Ao longo das décadas seguintes as observacoes se acumula-
ram e paralelamente a contrugao dos primeiros modelos fisicos para as explosoes, também
percebeu-se a futura utilidade das SN: em baixo z seu diagrama de Hubble (distancia
versus z) seria usado para a determinacdo da constante H, através de uma calibragao
com outra medida de distancia ou luminosidade. De fato essa é a técnica (ndo abordada
aqui) aplicada até hoje com observagoes de SNIa em galdxias que também apresentam
estrelas variaveis Cefeidas [13]. Por outro lado a construcao do diagrama de Hubble em
alto z que ¢ a técnica estudada neste trabalho, permite a determinacao das corregoes ao
regime linear do redshift cosmoldgico [2.31] e dos parametros que o afetam como o de
desaceleracao qo. Finalmente, na década de 80 surgiu a classificacao moderna das SN,

com a separacao de seus subtipos e descricao detalhada dos modelos que os suportam.

Assim na década de 1990 beneficiando-se dessa experiéncia e da tecnologia das cameras
com chips CCD[T] os astrénomos conseguiram finalmente reduzir as incertezas na magni-
tudes absolutas das SNIa a ponto de comecar a usé-las como indicadoras de distancia.
Devido a sua enorme luminosidade as SNla estao agora no topo da chamada escada de
distancia césmica visualizada na figura o], que reine os diferentes métodos de observagao
direta e indireta da Astrofisica para medir distancias astronomicas. E esta é a importancia
das SNIa para a Cosmologia, o fato de que com elas pode-se inferir com razoavel precisao

distancias que estao na escala cosmologica.

L Charge-Coupled Devices, ou dispositivos de carga acoplada, que movem e armazenam cargas elétricas
com enorme eficiéncia e precisao, gerando sistemas de detecgao muito mais sensiveis.
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A escala de luminosidade usada na astronomia nao € trivial e também tem suas raizes
na historia antiga, no Almagesto de Ptolomeu, de &~ 140 d.C. Essa obra foi uma compilagao
do conhecimento matemético e astronémico da época, e continha entre outras coisas (como
a sua teoria geocéntrica dos epiciclos) um catélogo de observagoes. Nele, sob a influéncia
do trabalho de Hiparco, outro astronomo grego de séculos antes, Ptolomeu dividiu as
estrelas em seis ordens de “grandeza” ou magnitude, sendo as de 1* magnitude as cerca
de 20 estrelas mais brilhantes (visiveis logo apds o por-do-sol), e as de 6% magnitude
as estrelas menos brilhantes, no limite do visivel. E devido ao impacto dessa obra na

astronomia esse sistema de magnitudes persistiu até a era moderna.

Porém esse sistema era impreciso pois dependia da avaliagao visual de cada observador,

e devido a isso em 1856 o astronomo Pogson definiu uma escala quantitativa de magnitude,

adaptada a essa escala tradicional. Utilizando o recém inventado fotometro ele mediu o

fluxo luminoso (F') de algumas estrelas e observou que uma estrela de magnitude 1 tinha

uma luminosidade aproximadamente 100 vezes maior do que uma de magnitude 6. Assim

propos uma escala em que essa diferenca seria seguida ezatamente, que nao por acasoEL é
uma escala logaritmica: -
1

my; — mo = K log I (3.1)
2

e pela observacao de Pogson, 1 — 6 = K log 100 que d& K = —2,5 ao escolher o logaritmo

de base 10. Assim pode-se definir a magnitude aparente de um astro, ao escolher um

2Nessa mesma época foi descoberta a lei de Fechner-Weber, que afirma que a sensibilidade dos érgaos
sensoriais humanos varia com o logaritmo do estimulo fisico.
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ponto de referéncia para a escala:
m = —25logF +c¢ (3.2)

onde ¢ = 2,5log Fy define o zero da escala. FEssa escala foi rapidamente aceita por se
adaptar a anterior e é a utilizada até hoje. Para tal a estrela Vega foi escolhida como zero
(mas atualmente o zero é definido instrumentalmente e a magnitude de Vega é ~ 0,03) e
assim qualquer astro mais brilhante que ela tem m < 0, e por outro lado qualquer astro
invisivel ao olho nu tem m > 6. Alguns exemplos sao o Sol (m = —26,7), a Lua cheia

(m = —12,6), Sirius (a estrela mais brilhante m = —1,5) e Netuno (m = 7.8).

A escala de magnitude aparente m nao diz nada sobre a distancia de um astro, que
pode ser visivelmente mais brilhante, apenas por estar mais perto da Terra do que outros.
Esta é a funcao da magnitude absoluta (M), definida como a magnitude aparente do

objeto, se esse estivesse a uma distancia de 10 parsecs:
M = —2,5log [F (10 pc)] + ¢ (3.3)

e assim com essa medida de magnitude tem-se uma maneira pratica de comparar as
luminosidades reais dos astros. Por exemplo o Sol é a estrela mais préxima da Terra e
aparenta ser muito mais brilhante (m = —27,6), porém sua magnitude absoluta é apenas
M = 4,72 sendo bem menos luminoso do que Syrius, com m = —1,5 e M = 1,4. Por sua
vez a magnitude absoluta tipica de uma SNIa é M ~ —19,3 £ 0,3, rivalizando com o da

Via-Lactea, calculada em M =~ —20,9.

Na pratica a magnitude absoluta depende da magnitude aparente e da distancia ao
astro em questao, que a determina. Para isso considera-se a diferenca [3.1| entre as mag-

nitudes absoluta e a magnitude aparente, onde L o< F' sz:

2

F(1 d
M) = —2,510g—L — M =m —5(logd, — 1) (3-4)

F(dp)

M —m = —25log ( 102

com dj em unidades de pc. Essa relacao é a definicao da grandeza fundamental que

relaciona a distancia com a luminosidade de um astro, que é o maodulo de distancia:

dLC +25 (3.5)

,u:m—M:5logM
p

onde aqui usa-se a distancia em unidades de Mpc, para as observacoes de supernovae.

Porém as abservagoes astronomicas sao feitas em diferentes faixas do espectro eletro-

magnético, e as magnitudes diferem em cada uma dessas faixas, devido as caracteristicas
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dos astros observados e também pela absorcao e espalhamento da radiagao pela atmos-
fera da Terra e a poeira interestelar. Dependendo do tipo de observacao e equipamento,
diferentes sistemas fotométricos sao utilizados (atualmente mais de 200), baseados em
diferentes bandas de frequéncia e conjuntos de estrelas usadas na calibracao necessaria
para a conversao entre magnitude e fluxo em cada filtro, dada pelas relagoes acima.
O sistema mais tradicional é o co- _ UBVRI Photometry Passbands

nhecido como sistema de Jonhson 51 ful (B \ // I

ou UBVRI, onde cada letra designa ll' \

|
1 | Y

N,

uma banda de frequéncia (ultravio-

Relative Intensity

} AN

leta, azul, visual, vermelho e infra-

vermelho, respectivamente). Assim 02 / AN
_ | K
as magnitudes aparentes e absolutas J N :
300 400 500 600 To0 a0g 200 1000
A~ . . Wavelength (nm)
tém que ser medidas e especificadas Ui B pesband - sassbont - postnd —I-posind]
em cada um dos filtros do sitema fo- Figura 6: Bandas Fotométricas UBVRI

tométrico utilizado (todas magnitudes dadas acima estao no filtro V). Na pratica nao ha
como observar a magnitude total (pela luminosidade total em todo espectro), ou magni-
tude bolométrica (my,) de um objeto, e assim pode-se apenas estimé-la levando em conta
diversos fatores. Na notacao comum onde as magnitudes aparentes sao escritas como
my =V, mp = B, etc, a magnitude bolométrica é dada pela expressao my, =V — CB

onde C'B é a corregao bolométrica a ser estimada.

Por outro lado a fotometria em diferentes filtros é um recurso tradicional de inves-
tigacao astrofisica35]. Com os indices de cor definidos pela diferenca entre as magnitudes
aparentes como U — B, B—V e etc, investiga-se o efeito de avermelhamento da luz devido
a poeira interestelar, que absorve os comprimentos de onda na regiao azul. A magnitude

absoluta na banda V' ¢é dada por
My =V —5 (log(d) — 1) (3.6)

onde Vj é a magnitude visual observada (ja corrigida pela absorgao atmosféricaED, e para
levar em conta os efeitos da extingao interestelar, escreve-se Vo =V — Ay, onde Ay é a

extincao em magnitudes na banda V, e assim
My =V — Ay — 5 (log(d) — 1) (3.7)

e analogamente para outras bandas, com Mpg, B, Ag e etc. Com isso, pode-se definir o

3 A extincdo atmosférica obviamente tem que ser levada em conta em qualquer observacao feita a partir
da Terra, e assim seus efeitos sdo muito bem conhecidos e descritos na literatural35].
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chamado indice de cor intrinseco, em funcao das luminosidades absolutas:
(B=V)y=Mp—My=B-V—-EB-V) (3.8)

onde E(B —V) = Ag — Ay é o chamado excesso de cor. Essa relagdo é independente
da distancia, quando considerada para cada astro individualmente, e assim é usada para

medicoes de temperaturas estelares.

Para isolar o efeito da extinc¢ao interestelar é preciso observar os indices de cor relativos
a varias bandas, de viarias estrelas, e compara-los aos pares com estrelas de mesmas
propriedades espectrais cuja absorcao interestelar seja conhecida (sabendo sua distancia
e outras propriedades). Assim M), = M), onde 0 denota a estrela de comparagio, r a
estrela observada e A o comprimento de onda observado. Com isso uma reaplicacao das
equacoes acima a cada par leva a uma equagao que ainda depende das distancias, que
podem ser eliminadas subtraindo as equacoes para dois comprimentos de onda distintos:

dy
Am,\ =Mxy — Mro = 510gd— + A)\ — Am)\l — A?’I’L/\2 = E()\l — )\2) (39)
0

porém na pratica a extingao é medida em relagao ao excesso de cor em 2 bandas, e no
sistema UBVRI sao escolhidas as bandas B e V:
Ay — A, EAN-=V) Ay

E = = — —1 1
nor‘mal()\a )\17)\2) A)\l _ A)\2 — E(B _ V) RV (AV ) (3 0)

onde Ry ¢é a chamada razdo entre as extingoes total e seletiva:

A
Ry = —E<va) (3.11)

e a importancia desse parametro é que em [36] os autores mostraram, considerando uma
amostra de estrelas da Via-Lactea, que a extincao total pode ser expressa por uma lei de

extingao média valida em toda a regiao do espectro entre 120 < A < 3500 nm:

A)\ b(JT)

—_— = — 3.12

AV CL(CC) + RV ( )
onde z = 1/X\ e as fungoes a(x) e b(x) sdo determinadas pela andlise estatistica dos

dados. Essa lei permite a estimativa da extin¢ao em qualquer A uma vez determinada
o valor de Ry, e varias amostras de dados ja foram analisados na literatura, tendo em
geral concordado entre si com o valor de Ry variando entre 2,0 para um meio interestelar

difuso até 5,5 para um meio denso, com um valor tipico entre 3 e 4 para a Via-Lactea.

As particularidades das observacoes astronomicas nao foram o foco deste trabalho,
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mas nem por isso pode-se ignorar sua influéncia nos dados das SNIa. E de fato um dos
fatores que afetam esses dados é a extingao interestelar na linha de visao da SNla, que é

considerada diretamente nas técnicas de calibracao descritas adiante.

3.1.2 Classificacao

As supernovae foram inicialmente divididas em dois tipos devido a diferenca obser-
vada ainda na década de 40 que é a presenca de linhas de hidrogénio nos espectros das SN
do tipo II e a sua auséncia nas do tipo I. Apesar da manutencao dessa classificacao hoje
sabe-se que as SN ocorrem de duas maneiras: a primeira é o colapso nuclear, proposto ori-
ginalmente por Baade e Zwicky (1934) como mecanismo de transi¢ao de estrelas massivas
para estrelas de néutrons. Esse processo, que é rapidamente descrito a seguir, é a origem
das SN do tipo Ib, Ic e as do tipo II. O segundo processo ¢ a detonacao termonuclear de

uma ana branca (a SNla), cujo melhor modelo é descrito na préxima segao.

As SN sao frutos dos estdgios finais do ciclo de vida das estrelas, que é determinado
pela sua capacidade de resistir ao préprio colapso gravitacional através da liberacao de
energia pela fusao nuclear dos elementos quimicos em seu nicleo. Sua massa é determi-
nante nesse processo, pois quanto maior, mais quente sera o ntucleo, tornando mais rapidas
e eficientes as reacoes de fusao que mantém o equilibrio hidrostatico da estrela. Com o
tempo esse processo acumula camadas sucessivas de elementos mais pesados, com densi-
dade e temperatura cada vez maiores. Na maior parte de seu ciclo (a chamada sequéncia
principal) as estrelas queimam o H em He, formando assim um nicleo de He, que quando

cresce o suficiente, comeca a fundir o He em C e O.

Em estrelas massivas (> 10 massas solares, M), a fusdo continua produzindo nuclideos
mais pesados [35] até o seu limite natural de eficiéncia, que é a produgao do ferro. O Fe é
o elemento que possui a maior energia de ligacao por nucleon, sendo assim o nuclideo mais
estavel, e por isso qualquer reacao que produza um elemento mais pesado que ele sera
necessariamente endotérmica e nao pode aliviar a pressao gravitacional no nicleo. Assim
uma vez iniciada a producgao de Fe a estrela massiva o faz até crescer um nicleo que nao
consegue mais sustentar seu préprio peso pois nao libera energia. O resultado é o colapso
do niucleo formando uma estrela de néutrons ou um buraco negro, e acredita-se que como
consequeéncia desse colapso, em um processo variado e ainda nao compreendidoﬂ uma

onda de choque proveniente do nticleo exploda uma parte da estrela e ejete o resto de sua

4Acredita-se que além da onda de choque o aquecimento das camadas exteriores pelos neutrinos
liberados, mais efeitos magnéticos e da rotacao da estrela iniciem juntos a explosao.
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matéria. Como as caracteristicas do colapso dependem da fisica da explosao, da massa
e das particularidades de cada estrela, o resultado é que essas SN possuem uma grande

varia¢ao na energia total liberada.

A divisao das SN em subtipos é feita a partir das caracteristicas [37] de seus espectros
inicial e tardio e de suas curvas de luz, que sao o registro de suas magnitudes em fungao
do tempo. Por exemplo observando o espectro inicial (préximo do brilho méaximo da SN,
a esquerda da figura , vé-se a assinatura unica das SNIa que é uma forte linha de Si*
(Si II). J& no espectro tardio (cerca de 5 meses ap6s o maximo, a direita) da SNla, seria

observada a presenca dominante das linhas de Fe.
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Figura 7: http : //nedwww.ipac.caltech.edu/level5/March03/ Filippenko/ frames.html

As SNIb e Ic nao apresentam a intensa linha de Si das la e sao caracterizadas pela
presenca de He no espectro inicial da Ib e sua auséncia nas do tipo Ic. Apresentam uma
variacao continua entre seus espectros e os das SNII, tendo sido observados por exemplo
espectros de Ic com tracos de He, e de Ib com tragos de H. E como seus espectros tardios
sao semelhantes aos espectros das SNII (com excegao do H e do He), isso indica que essas
SN sao geradas pelo colapso nuclear de estrelas que porventura tenham ejetado, total ou
parcialmente, suas camadas de H (tipo Ib), ou de H e He (tipo Ic), tipicamente estrelas
Wolf—Rayetﬂ A observacao de SN hibridas, que inicialmente se comportam como SNII e
tardiamente como SNIb reforca este cendario, do colapso nuclear de estrelas com grande

perda de massa, ou por ejecao ou para companheiras em sistemas multiplos.

5S30 estrelas massivas (> 20 M) que devido a intensa pressdo de radiacdo, ejetam grande quantidade
de massa ao meio interestelar.
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Figura 8: http : //nedwww.ipac.caltech.edu/levels/March03/ Filippenko/ frames.html

Ja as SNII tém como trago marcante as linhas de H tanto no espectro inicial quanto
no tardio. Seus espectros apresentam uma variacao muito maior e o que permite a identi-
ficagao de seus subtipos sao suas curvas de luz, onde distingue-se as SNII-L das SNII-P (L
de linear e P de plato - ﬁgura, onde as II-L variam linearmente, enquanto as II-P atin-
gem um plato, onde permanecem por certo tempo antes de comecar a cair linearmente.
Também nao ha uma uma separacao definida entre os dois tipos, com muitos casos in-
termedidrios observados. Acredita-se que em uma SNII-P tipica a camada externa de H
da estrela chega a ter entre 5-10 M, e apds a explosao absorve a radiacao e caracteriza o
plato, liberando-a a medida que se espande, ao contrario das SNII-L que tém camadas de
H de apenas 1-2 M, e liberam a radiacao rapidamente. Ha ainda as SNIIn (n de narrow),
identificadas pelo seu espectro cujas linhas de H sao longas e pontiagudas, associadas a

SN cujo material ejetado interage com um meio interestelar denso.

As magnitudes das SNII apresentam grande variagao, sendo as IIn as mais fortes
(Mp =~ —19), seguidas das II-L. (Mp ~ —18,0) e das II-P (Mg ~ —16,5), contra Mp ~
—18 das SNIb e Ic, sendo que todas possuem variagoes tipicas entre 1-2 magnitudes [38].
H& ainda um ultimo dado que confirma esses modelos que é o fato de que enquanto as
SNIa tém sido observadas em todos os tipos de galdxias, as SN de colapso nuclear até

hoje s6 foram observadas em galédxias espirais e em regioes onde ha géas disponivel para a
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formacao de estrelas massivas, cujo tempo de vida é menor do que 100 milhoes de anos.

O estudo dos aspectos astrofisicos das SN em geral responde a uma série de questoes
importantes nao abordadas aqui, como o seu papel na sintese dos elementos mais pesados
que o Fe no Universo, sua influéncia na formacgao das geragoes de estrelas, na composicao
do meio interestelar e outras. A Cosmologia vem se beneficiando continuamente des-
ses estudos, e esse ainda serda o caso para os proximos anos: as observacoes de SNII-P
ja comecaram a ser utilizadas como velas padronizaveis, com as quais pode-se medir
distancias com precisao da ordem de 10%, quase a mesma precisao obtida com as SNla.
Além disso a conexao entre as SNIb/c com as hipernovae (SN de estrelas super massivas)
e as explosoes de raios gama, o proximo teste cosmoldgico a ter suas incertezas calibra-
das, também comeca a ser explorada. Porém o caso das SNla continuard sendo o mais

promissor, devido a sua homogeneidade natural.

3.2 Aspectos Astrofisicos

As SNIa tém origem em sistemas de estrelas multiplas chamadas de wvaridveis ca-
taclismicas onde pelo menos uma delas é uma ana branca que pela proximidade ganha
massa de sua parceira e/ou do meio interestelar pela agao de sua gravidade. As anas
brancas sao o estagio final da evolucao de estrelas de massa menor do que 10 M, que
apds passarem pela sequéncia principal e pela fase gigante vermelha onde queimam He em
C e O, nao possuem densidade e temperatura suficientes em seu nucleo para prosseguir
com a fusao nuclear. Assim queimam o He restante nas camadas exteriores ao nicleo até
que essas reagoes se tornam instaveis e ejetam as camadas da estrela deixando apenas o

nicleo de C e O, com tragos de He e outros elementos, dependendo da massa inicial.

Essas estrelas possuem densidade tao alta (tipicamente de 0,6 M. comprimidas num
raio comparavel ao da Terra, ou ~ 10° g/cm?), que o seu colapso gravitacional sé pode
ser impedido pela pressao de degenerescéncia dos elétrons, consequéncia da estatistica de
Fermi-Dirac e do principio da exclusao de Pauli que mantém os elétrons comprimidos nos
estados de mais alta energia cinética possiveis, sendo assim estrelas de alta temperatura
inicial (T &~ 10° K), mas como nao produzem mais energia pela fusiao nuclear com o tempo

irradiam seu calor sendo observadas tipicamente entre (8 < T' < 40) x 103 K.

Porém existe um limite em que a matéria degenerada pode existir, que ¢ a chamada
massa de Chandrasekar. Nesse limite a velocidade do elétrons se torna proxima a da luz, e

acima dele a pressao de degenerescéncia nao suporta mais a gravidade. Por exemplo as SN
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de colapso nuclear ocorrem quando o ntcleo de Fe da estrela alcancga esse limite de massa
e se contrai até densidades da ordem de grandeza dos nucleos atomicos, onde ocorre
a fotodesintegracao dos nuclideos de Fe seguida da captura de elétrons pelos proétons,
liberando quantidades enormes de neutrinos juntamente com a onda de choque e entao a
explosao. A massa de Chadrasekar é calculada em =~ 1,40 M. com variagoes tipicas de

O(1%) que dependem da composi¢ao quimica, da rotacao da estrela e outros fatores.

Em uma variavel cataclismica no entanto ocorre o contrario do colapso nuclear pois
ao invés da subita interrupcao da fusao nuclear o que acontece é a sua ativagao em uma
ana branca. Teoricamente isso pode acontecer de duas maneiras dependendo da taxa
de acrescao de massa na ana branca: se essa for baixa, tipicamente entre 1071% ¢ 1078
Mg /ano, o H se acumula muito lentamente, formando uma camada que ao atingir a
temperatura adequada entra em ignicao causando a queima instantanea e descontrolada
(runaway) do H na superficie da estrela, que sao as explosoes de novae, que constituem em

si um fenomeno diverso e sao uma area de pesquisa a parte, tendo tipicamente My ~ —9.

3.2.1 A Explosao

Acredita-se que se a acres¢do de massa & ana branca é suficiente, > 1077 M /ano, a
fusdo do H em He pode ocorrer em equilibrio na superficie da estrela [39], tornando-a uma
fonte de raios X macios e causando o aumento gradual de sua massa. Esse é o melhor
modelo tedrico para a explosao das SNIa, onde a ana branca se aproxima do limite de
Chandrasekar. A acrescao de massa aumenta a densidade e a temperatura da estrela,
mas como na matéria degenerada a pressao ¢ dominada pelo principio da exclusao de
Pauli, sendo praticamente independente da temperatura, esse processo nao promove a
expansao que numa estrela comum alivia a pressao no ntcleo, e com isso a densidade e
temperatura aumentam livremente. E uma vez atingida a densidade necessaria inicia-se a
queima descontrolada do C e do O, que libera uma energia maior que a energia de ligagao

da estrela, destruindo-a completamente em segundos.

A relativa homogeneidade das curvas de luz e dos espectros das SNla sao os pontos de
partida para os modelos de explosao, que devem prever suas caracterisiticas observacionais
[40], sendo a principal delas ¢ a fusao de quantidades suficientes de °Ni, produto final da
queima do C e do O. Esse elemento é instdvel e decai em *°Co com uma meia vida de
6,1 dias, que por sua vez decai em *°Fe com meia vida de 77 dias, ambos por decaimento
BT seguida de emissao de raios gama. As observacoes mostram que esses decaimentos

fornecem energia as curvas de luz de todas as SN, e como o seu fluxo energético cai
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exponencialmente, as magnitudes das SN caem linearmente (figura .

Em uma SNIa tipica sao produzidos entre 0,4 e 1,0 M, de 5*Ni enquanto uma SN de
colapso nuclear ejeta tipicamente no maximo 0,1 M, de **Ni. Neste ponto é conveniente
frisar a tltima diferenca entre os dois tipos de SN: as estrelas massivas tém suas camadas
exteriores menos densas e opacas e assim a luminosidade observada vem diretamente da
explosao que expande e aquece o material ejetado. Nas SNIa por outro lado o material da
estrela é tao denso e opaco que a energia da explosao é totalmente dissipada na expansao
de suas camadas. Assim o que é observado nas SNla nao ¢é a explosao em si mas sim o
decaimento de suas cinzas radiativas e sua interagao com o material ejetado, o que faz

com que a quantidade total de Ni produzido determine a forma da curva de luz.

Os modelos de explosao também devem reproduzir a composicao quimica do material
ejetado, que contém elementos de massa intermediaria (Si, Ca, etc - figura , produtos da
queima incompleta do C+0O em Ni) observados com velocidades de expansao tipicamente
da ordem de 10* km/s. Assim o modelo deve ser tal que permita a produgao de uma
explosao que seja ao mesmo tempo homogénea em seus produtos finais mas que também
permita variagoes intrinsecas que possam ser relacionadas aos diversos fatores que po-
dem influenciar nas condicoes da explosao como a composicao quimica inicial, a taxa de

acrescao de massa e o momento angular da estrela.

Dessa forma dos cendrios possiveis apenas um resistiu ao confronto dos resultados das
simulagdes computacionais com as observagoes [40]. O primeiro tipo de modelo descartado
é o chamado sub-Chandrasekar, onde especulava-se que uma detonacao inicial na camada
superficial de He poderia fornecer a energia necesséaria para a queima explosiva do C+0O
no niucleo de uma ana branca de massa tipica, entre 0,6 e 1,2 M,. O segundo tipo é o
chamado degenerado duplo, que corresponde a fusao de duas anas brancas em sistemas
binarios, um cenario também probleméatico pois em principio a massa total do sistema é
variavel e impede uma explosao homogénea, e além disso os modelos tedricos prevem que
tendéncia do sistema seria o colapso para uma estrela de néutrons. Esse modelo ainda
nao foi descartado e poderia explicar a existéncia de SNIa super luminosas, com producao
de =~ 1 My, de 5°Ni contra 0,6 M, de uma SNIa tipica.

Assim o modelo que prevé com sucesso todas as caracteristicas observadas nas SNla

[©N

o chamado degenerado simples, descrito acima, onde a homogeneidade das explosoes

[©N

uma simples consequéncia da massa ser praticamente a mesma em todos os casos, e
as variagoes intrinsecas seriam causadas pelas diferencas nos sistemas progenitores que

por sua fez afetariam os detalhes do mecanismo de explosao. Esses detalhes dependem
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da hidrodinamica da explosao, cuja modelagem é extremamente complexa e tem como
ponto chave o processo de propagacao inicial da chama termonuclear que pode ocorrer
de duas maneiras: ou através de uma detonagao supersonica, onde uma onde de choque
provocada pela ignicao inicial comprime e queima as camadas sucessivas rapidamente, ou

uma deflagracao subsonica provocada pelo aquecimento convectivo devido a ignicao.

Na tltima década o interesse pelas SNIa aliado ao avancos na computacao permitiram
uma maior discriminagao nos modelos para a explosao, sendo o melhor modelo o da de-
tonagdo adiada [41] onde a explosao ¢ iniciada por uma deflagracao que aquece e expande
o combustivel diminuindo a densidade das camadas externas, seguida de uma transi¢cao
para uma detonagao que produz o Ni no interior da estrela e os elementos de massa in-
termediaria nas camadas externas. Porém esse modelo explica apenas as caracteristicas
das SNIa “normais” que exibem praticamente a mesma composicao quimica, velocidades

de ejecao e magnitudes em Mp ~ —19,3, com variacoes tipicas de 0,3.

Recentemente esse modelo foi questionado devido a baixa quantidade de fontes de raios
X macios que corresponderiam a esses sistemas de estrelas [42]. E também a existéncia das
SNIa “anormais”, que representam entre 15-40% do total, observadas num limite inferior
de Mp ~ —16,5 e superior de Mp ~ —20 (possivelmente mais), com grandes diferencas na
composicao quimica e nas velocidades de ejecao, sao os grandes desafios para essa area de
pesquisa. No entanto a existéncia de uma correlacao empirica garante um consenso sobre
a calibracao das magnitudes absolutas das SNla, pelo menos no nivel de precisao atual.
Mas a medida que uma maior precisao for necessaria, essa interface entre a Cosmologia e

a Astrofisica serda cada vez mais determinante.

3.2.2 Velas Padronizaveis

Desde a década de 60 ja se sabia sobre a homogeneidade das SNIa, mas faltava saber
o quanto. A equacao mostra que medir a distancia luminosa é equivalente a medir
a magnitude absoluta, uma vez observado o fluxo luminoso do astro. Assim no inicio
da década de 90 com o uso de técnicas da escada de distancia césmica (figura [5) para
medir a distancia a galdxias onde haviam sido observadas SNIa, comprovou-se tanto a
homogeneidade das SNIa tipicas, entre 0,3 e 0,6 magnitudes, quanto a existéncia do tipo
exdtico com grandes variacoes. O desafio era entao diminuir a incerteza nas magnitudes

absolutas para s6 entdo iniciar as buscas a distancias na escala cosmolégica (z > 0,1).

Felizmente havia uma indicacao de como isso poderia ser feito pois na década de 70

foi sugerida a existéncia de uma relagao entre as magnitudes maximas das SNIa e sua
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taxa inicial de declinio. Assim em 1993 foi demostrada a chamada rela¢ao de Phillips [43]
sob a forma M, (\) o Amq5(B), onde Amy5(B) é a variagdo em magnitudes na banda
B apds 15 dias do brilho maximo. Com essa relacao foi possivel diminuir a dispersao
das magnitudes maximas das SNla tipicas para ~ 0,2 — 0, 3 e abrir o caminho para uma
maneira sistematica de corrigi-las. E essa relagao empirica pode ser entendida no contexto
do modelo da explosao de uma ana branca pois a quantidade total de *Ni produzido é
proporcional tanto a luminosidade maxima quanto a opacidade das cinzas da explosao,
que depende da temperatura. Assim quanto mais Ni produzido, maior serd a luminosidade
da SNIa, que também brilhara por mais tempo enquanto as cinzas ejetadas absorvem e

reemitem a radiacao proveniente dos decaimentos do Ni e do Co.

Ao final da década de 90 os projetos Supernova Cosmology Project (SCP) e o High-Z
Supernovae Search Team (HZT) ja haviam observado dezenas de SNla e desenvolvido
suas préprias técnicas de calibracao das magnitudes inspirados na relacao de Phillips.
Esses procedimentos de calibragdo usam amostras de SNIa modelo, em baixo z (< 0,01)
cujas distancias, espectros, curvas de luz e de cor (a evolucao temporal das cores B — V|
V — R, etc) s@o precisamente observadas de modo a terem suas magnitudes absolutas

individualmente calculadas como em [40]
Hy
(My) ~ —19,30 £0,83 + 5 log o (3.13)

que ¢ usada na técnica para a determinagao de Hy através de varidveis Cefeidas [13].

Ao invés de tomar as SNIa como velas padrao de mesma luminosidade, assume-se
que essas podem ser estimadas empiricamente. Partindo de um modelo empirico que
relaciona a magnitude maxima com a evolucao das curvas de luz e de cor através de
seus parametros (que sdo parametros fisicos observaveis mais os puramente empiricos),
compara-se estatisticamente as magnitudes previstas com as observadas nas SNIa padrao
(cujos parametros fisicos sdo conhecidos), fixando os paradmetros empiricos do modelo e
construindo uma familia continua de curvas. Cada nova SNIa descoberta passa entao pelo
processo inverso de comparagao de suas curvas de luz e de cor com as dessa familia de

curvas, de onde retiram-se seus parametros fisicos e suas magnitudes absolutas.

A construcao e calibragao desses modelos empiricos é um procedimento complexo
tanto nos aspectos astrofisicos, devido aos varios fatores tedricos e instrumentais que
devem ser levados em conta, quanto no estatistico e computacional devido a grande quan-
tidade de dados que tem que ser processados. Assim a medida que mais e mais dados

sao disponibilizados publicamente para a utilizacao na Cosmologia, uma vez entendidos
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os aspectos qualitativos da calibracao, o foco deste trabalho foi na utilizacao dos dados ja

calibrados para a discriminacao de modelos e determinacao de parametros cosmologicos.

Dois modelos de calibragao foram amplamente utilizados em grandes projetos obser-
vacionais: a equipe do HZT desenvolveu o Multicolor Light Curve Shapes (MLCS [44]),
que parte das equagoes e com a adicao de termos que modelam a variacao da
magnitude e das cores com o tempo. O parametro fundamental é a diferenca na magni-
tude maxima A = My — My, onde My, é a magnitude de uma SNIa modelo, e a esse
relacionam-se os parametros empiricos de corregao (inicialmente em 1* ordem) nas formas

das curvas de luz e de cor, Cy () e Ceor(t):
n=my — MV - CvA (314)

B-V=(B-V)+Ep_v+Cp_vA (3.15)

com equacoes analogas para outras cores como V — R, R — I, etc. Essas correcoes re-
presentam as correlagoes entre a evolucao da magnitude e das cores com a magnitude
maxima expressa na relacao de Phillips. Usando as SNIa cujos parametros sao conheci-
dos, obtém-se Cy(t) e Cur(t) através de uma média, e de posse dessas fungoes pode-se
comparar as curvas de luz e de cor de cada nova SNla descoberta com essa familia de

curvas, inferindo seus parametros u, A, (através de E,,.) e A.

Por utilizar as curvas de cor em varias bandas esse método permite a estimativa da
extin¢ao interestelar na linha de visao da SNIa e sua contribuicao nas cores, pelas equagoes
e [3.11] Isolando esse efeito, demonstra-se uma segunda correlacio empirica, também
supostamente ligada ao modelo de explosao, que ¢ a correlacao entre magnitude e cor: as
SNIa mais luminosas s@o mais azuis (tem maiores My, Mp) enquanto as mais fracas sdo
mais vermelhas (maiores Mg, M;). Essa é vantagem dessa calibragao, que estima tanto
as cores intrinsecas das SNIa quanto a extingao interestelar, com a desvantagem de que o

seu conjunto de SNIa modelo precisam ser muito bem observadas.

J& o projeto SCP criou a técnica do fator de esticamento que parametriza diretamente
a dilatacao do tempo na curva de luz das SNIa devido as diferencas em suas magnitudes
maximas, onde uma curva de luz é maior ou menor do que outra por um fator multipli-
cativo de s(1 + z) onde s é o esticamento relacionado & magnitude maxima de uma SNla
modelo. Além de corrigir as magnitudes essa relacao também foi usada para mais uma
vez demonstrar a natureza cosmoldgica do redshift [45], pois dadas duas SNIa idénticas,
suas curvas de luz sao esticadas por um fator de 1+ z, e similarmente dadas duas SNIa em

mesmo z, suas curvas de luz diferem por um fator de s relacionado a diferenca em suas
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magnitudes maximas. Essa parametrizagao deu origem ao modelo SALT [46] (Spectral
Adaptive Lightcurve Template) que ndo separa os efeitos da extingao interestelar das cores
intrinsecas das SNIa, e também nao avalia a contribuicao das relagoes empiricas em cada

B Band SNIa individualmente. Seu estimador de
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Além das correlagbes empiricas existem uma série de outros fatores que tornam ainda
mais trabalhosa a calibracao das magnitudes, a comecar pela chamada correcao K, que
é o efeito do redshift da luz nas bandas fotométricas, que faz com que o fluxo observado
em uma banda seja em parte luz proveniente de outra banda, deslocada. O célculo
desse efeito, que se torna maior com o redshift, nao ¢é trivial e faz parte dos modelos
de calibracao. Juntamente com as estratégias de observacao e acompanhamento pelos
telescopios, e a subtracdo das imagens de fundo e da galdxia hospedeira (cujo espectro
em geral determina o redshift da SNIa), e a calibragao fotométrica, esses sdo os principais

fatores instrumentais que foram sensivelmente aprimorados nos tultimos 20 anos.

Por outro lado alguns efeitos de origem Astrofisica ainda nao sao totalmente com-
preendidos e serao os alvos dos estudos que visem aumentar ainda mais a precisao do
calibracao das SNIa. O principal deles seria o da provavel evolucao das SNIa pois os mo-
delos de calibragao comparam as SNla préximas com as distantes como se suas explosoes
fossem idénticas. E ja foi provado por exemplo que SNIa em galdxias jovens sao mais

brilhantes (=~ 0,3 magnitudes) do que as em galdxias elipticas onde hd maior conteido
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metdlico [47]. No entanto a correlagao da magnitude com as curvas de luz corrige esse
efeito, mas isso pode nao ser o caso para outras diferencas nas SNIa. Da mesma forma
sabe-se que a extincao interestelar também varia com z devido a diferenca na sua com-
posi¢ao quimica, e de fato ja foi observado (com o MLCS) que as curvas de cor das SNIa
em alto z sao melhores descritas por uma lei de extingao com Ry menor do que o da
Via-Lactea [48]. Além desses efeitos controversos e ainda nio estimados somam-se outros
ja conhecidos como o das lentes gravitacionais na luz das SNIa e o da incerteza em z, que

tém suas contribuicoes estimadas nas barras de erros das medidas de distancia das SNla.

3.3 Aplicacao

Finalmente nesta secao mostra-se a aplicagao dos dados das SNIa para a Cosmologia.
As técnicas de calibracao ja descritas reduziram as incertezas nas magnitudes absolutas
para =~ 0,1-0,2 magnitudes, o que corresponde a incertezas tipicas de 5-10% na distancia
luminosa, e com isso foi possivel mostrar na tltima década a existéncia da aceleragao
da expansao do Universo. No entanto antes de mostrar esse efeito explicitamente, deve-
se esclarecer o papel dos varios parametros secundarios que entram na calibracao das

grandezas na equacao fundamental para a Cosmologia que é a |3.5]

No que diz respeito a Cosmologia apenas os parametros cosmolégicos (Hy, 2;,w;) que
afetam a distancia luminosa sao interessantes, e assim na pratica os dados utilizados
sao calibrados fixando os varios parametros do modelo empirico nos seus valores mais
provéveis (Cap. 4). Feito isso o que resta a Cosmologia sao os dados dos médulos de
distancia em funcao do redshift das SNIa, e de posse de um modelo cosmoldgico que
especifica a equagdo de Friedmann H(z), a construgdo de uma funcdo tedrica para a
distancia luminosa [2.52] permite a comparacao dos dados observacionais com a teoria, que

¢ a linha de investigagao do capitulo 5.

3.3.1 O Parametro de Hubble

O parametro de Hubble é um caso especial nesta andlise e merece uma discussao
a parte a ser explorada aqui. Na literatura esse parametro é interpretado como um
ruido estatistico (definido no Cap. 4) na anédlise cosmolégica feita a partir do dados de
SNIa, e é tratado da mesma forma que os outros parametros dos modelos empiricos de
calibracdo. Assim diz-se que a andlise dos dados de SNIla diz respeito apenas a uma

distancia luminosa relativa (Dp), que é adimensional, escrita como Dy = %dL. Esse
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tratamento se justifica primeiramente devido a existéncia da técnica especifica que utiliza
as SNIa em conjunto com variaveis Cefeidas, numa releitura da equagao que deixa
apenas Hy como parametro livre a ser determinado pelos dados. E também pelo fato de
que pelo menos em principio a calibracao das magnitudes absolutas das SNIa também
depende de um fator de log Hy como em [3.13] que cancelaria o fator correspondente em

log d;, do outro lado da equagao, tornando-a independente de Hy.

Porém na pratica ao comparar a magnitudes absolutas das SNIa observadas com
a de uma SNla padrao, este fator de log Hy é absorvido uma vez que a calibragao diz
respeito apenas a varia¢oes nas magnitudes. Assim o parametro Hy tem seu valor fixado
durante a calibragao, fixando assim um valor de M e fazendo com que as curvas tedricas
da equacao [2.52 continuem dependendo de H através do fator multiplicativo em dj,
mantendo sua forma original. Com isso sabe-se que a presenca de Hy serve apenas para
determinar a posicao das curvas, asstm como 0s outros parametros de calibracao que
ajustam as magnitudes das SNla, e uma mudanca no valor de H, deslocaria tanto os
pontos experimentais quanto as curvas tedricas na figura |10l Porém ao lidar com os dados
ja calibrados apenas a curva tedrica é afetada, e esse é o fato que leva a interpretacao aonde
pelo menos em principio a determinacao dos parametros cosmolégicos é independente do

valor de Hy, onde o médulo de distancia é escrito como
p=m—M=>5log Dy, (3.17)

onde M absorve todas as constantes de calibracao incluindo os valores de H, usado na

calibragao de M e o que vem da curva teérica de dj, [49]:

cH!
=M +51 0
M + 5log Vi

be +25=M —5logh + 42,39 (3.18)

Isso ¢ visivel na figura [10, que mostra os dados das SNIa do conjunto Constitution
(descrito a seguir), que foram calibrados pelo modelo SALT com o parametro de Hub-
ble fixado em Hy = 65 Km-s~' - Mpc~!. Sobrepostas aos dados estdo funcoes tedricas
construidas por interpola¢ao numérica, através de uma lista de pontos dr,(Hy, §;, w;; z) no
programa Mathematica© (como todos os outros resultados deste trabalho) para o médulo
de distancia num Universo plano (€2, = 0), descrito pelo modelo ACDM com parametros
fixados em €2, = 0,3 e Q24 = 0,7. As curvas sao construidas com diferentes valores de H,
que afeta a d;, apenas por um fator multiplicativo e assim nao altera a forma da curva. E
nao por acaso a curva que melhor se ajusta aos dados é aquela com o valor usado para a

calibragao dos dados, h = 0,65, embora os valores dos parametros que melhor se ajustam
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aos dados tem que ser estimados estatisticamente como serda no Cap. 5.
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Figura 10: ACDM: h = 0,55, , , h=0,85

O grafico anterior contrasta com o da figura [11, que consiste nos mesmos dados
sobrepostos a curvas do mesmo modelo, mas dessa vez com o parametro h fixo em 0,65,
com o uUnico parametro livre, €2, = 1 — Q,, variando. Nesse caso a curva verde é a do
melhor ajuste (24 = 0,7), a curva amarela representa um dominio ainda maior de A
(Qx = 0,9) e as outras aos casos extremos do modelo ACDM: a curva azul é o chamado
modelo de Einstein-de Sitter com €2, = 1, e a curva vermelha ao Universo de de Sitter
com 2, = 1. Em todo caso o efeito da variagdo ndo se manifesta em baixo z (< 0,1),
onde a lei de Hubble, que corresponde ao 1° termo da expansao abaixo [12], ainda é uma
boa aproximagao para

dy(2) = Hio{z+%(1—qo)z2+...} (3.19)

mas se torna evidente em alto z quando as corregoes ao regime linear se tornam importan-
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tes. Essas correcoes foram o alvo de diversas investigacoes que visavam a determinacao do
primeiro termo, o de desaceleragao qy. Porém recentemente com os dados de SNIa em alto
z a determinacao dessas corregoes passou a ter um papel secundario por serem uma con-
sequencia dos parametros do modelo cosmolégico que determina a forma da evolugao da
expansao e das distancias. Por exemplo no modelo ACDM a quantidade total de matéria
tende a desacelerar a expansao do Universo, em contraste com a constante cosmologica
que tende a acelerd-la. Assim quanto mais matéria (> €,,), mais lenta seré a expansao e

as SNIa estarao menos distantes, como ¢ visivel na figura [11]
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Figura 11: ACDM (k = 0): ©,, = 0, , Q,=1

3.3.2 Dados Utilizados

Desde que as descobertas nos anos 90 confirmaram a utilidade das SNIa essas passaram
a ter uma grande importancia para a Cosmologia. Desde entao vérios projetos foram

executados com o objetivo de observar e calibrar as magnitudes de SNla para o posterior
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uso em investigacoes cosmolégicas. Como resultado disso na ultima década houve uma
sensivel melhora na qualidade e na quantidade de dados de SNIa em relacao aos do fim da
década de 90 quando a aceleragao foi detectada. Esta secao descreve os dados utilizados
na andlise do Cap. 5 e sua comparagao com algumas curvas tedricas de teste, que sao
as mesmas da figura (com o parametro Hy fixado no valor usado na calibragao), que

mostram a necessidade da presenca da aceleragao para explicar os dados.

O primeiro conjunto de dados utilizado neste trabalho é a amostra Gold que é na ver-
dade uma compilacao de varios conjuntos de dados [50] (incluindo os do SCP e HZT) que

a essa altura ja estavam disponiveis publicamente, somados a algumas SNla observadas

pelo Telescopio Espacial Hubble
(HST) em alto z (> 1). Esses
dados foram organizados e repro-
cessados por uma versao atuali-
zada do modelo MLCS que foi
chamado MLCS2k2 [51], que usa
na calibracao h = 0,65. Essas
SNIa foram divididas em dois gru-
pos onde Gold representa as SNIa
com alta qualidade em seus dados

enquanto as Silver, nao utilizadas

aqui, sao as de qualidade duvidosa

por fatores diversos. Utilizando L. ]
0.0 0.5 10 15 2.0

os dados das 157 SNIa Gold, esse ,

trabalho [50] deu alguns passos Figura 12: GOLD

fundamentais para a Cosmologia demonstrando que a poeira intergaldtica nao pode ser a
responsavel pela diminuicao do brilho das SNIa e que por outro lado o modelo ACDM é a
explicacao mais simples e poderosa para os dados, que apontam para o fato de que o Uni-
verso recentemente (z /& 0,46) passou por uma transigao entre uma expansao desacelerada

e acelerada, reafirmando o problema da coincidéncia césmica.

Seguindo o sucesso dessas observagoes logo outras colaboragoes foram organizadas
utilizando-se de grandes equipes e telescopios. Mas como a procura, observacao e cali-
bracao das SNIa é uma tarefa ardua, mesmo trabalhando em equipe durante boa parte
da ultima década estes projetos coletaram =~ 100 SNIa cada um, e assim na pratica as
analises cosmolodgicas sao feitas reunindo os dados coletados nesses varios projetos apos

submeté-los a mesma calibragao e aos mesmos critérios de selecao. Esses ultimos podem
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exigir varias caracteristicas de cada SNla (a exemplo da diferenca entre as amostras Gold
e Silver), tal como um tempo minimo de observac¢do, um certo maximo de extin¢ao na
galdxia hospedeira ou simplesmente que a luminosidade da SNIa nao seja muito diferente

das demais (de maneira que possa ser submetida a calibragao), entre outros.

Dois projetos dedicados a observacao de SNla estao representados aqui pelos seus
primeiros resultados publicados: o Supernova Legacy Survey (SNLS) [52] com 73 SNla, e
o Equation of State: SupErNovae trace Cosmic Ezxpansion (ESSENCE) [53] com 60 SNIa.

Porém o conjunto de dados ana-

lisados aqui sob o nome Essence
é construido com a soma destas
60 SNIa com apenas 57 do SNLS,
mais 30 descobertas pelo HST [54]

e outras 45 disponiveis na litera-

m-M

tura, como exposto em [49, [55],
calibradas pelo MLCS2k2 com
h = 0,65 totalizando 192 SNIa se-

/J:

lecionadas. As SNIa dessa amos-

tra sao os dados de maior uni-

formidade, como visto na figura

b oo oo 1] [T3 e nos resultados do capitulo 5,

0.0 05 10 15 2.0
, devido ao fato de virem de co-
Figura 13: ESSENCE laboragoes projetadas especifica-

mente para a observacao de SNIa com estratégias e equipamentos apropriados.

A amostra mais atual utilizada é a Constitution [48] (figuras (10| e [L1), que é uma
selecdo de SNIa das amostras acima [56], somados a uma amostra de ~ 100 SNIa em baixo
z observadas pelo CfA (Center for Astrophysics Supernovae Group). Neste trabalho [4§]
os dados sao calibrados separadamente pelos modelos mais usados (embora aqui para a
comparagao foram usadas as 397 SNla calibradas pelo SALT com h = 0,65). Com isso
foram mostradas as peculiaridades de cada calibracao bem como a concordancia entre os
resultados obtidos com cada uma. Assim esses dados sao um testemunho da maturidade
do teste cosmoldgico feito com os dados de SNla, e o fato de que antes da conclusao
deste trabalho esses dados ja estao desatualizados e superados mostram como a pesquisa
com SNIa evolui rapidamente, indicando que os varios efeitos que influem as SNIa serao

compreendidos num futuro préximo.



4 FEstatistica Bayesiana
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Este capitulo é dedicado as técnicas de inferéncia estatistica (o processo de comparagao
entre as previsoes tedricas e os dados experimentais ou observacionais) amplamente usadas
na Cosmologia, que sao baseadas na chamada estatistica bayesiana, uma alternativa a
abordagem mais tradicional na estatistica conhecida como frequentista. Comecando por
uma interpretagao alternativa do proprio conceito de probabilidade, as técnicas bayesianas
dao origem a uma grande variedade de ferramentas, como é evidente na Cosmologia onde
é aplicada em diversos testes observacionais. A intencao deste capitulo é de servir apenas
como uma breve introdugao cobrindo os tépicos mais introdutérios e abrindo o caminho
para as técnicas mais avancadas usadas na Cosmologia, a exemplo da propria calibragao
dos dados das magnitudes da SNIa. Primeiramente o foco serd nos aspectos qualitativos
que caracterizam a abordagem bayesiana e explicitam sua ligacdo com a Cosmologia.
Em seguida serao abordados os fundamentos da estatistica bayesiana, e por tltimo serao

mostradas algumas aplicacoes, usadas a seguir nos dados de SNla.

4.1 O Paradigma

A estatistica bayesiana tem suas origens na obra péstuma de Bayes (1763), cujas
idéias foram popularizadas por Laplace, que provou o caso mais geral do teorema e o
usou para atacar varios problemas. Durante o séc. XIX essa interpretacao subjetiva
da probabilidade continuou sendo usada, por exemplo por Gauss que em 1801 usou a
técnica dos minimos quadrados para rastrear a érbita do planeta anao Ceres. Porém no
inicio do séc. XX os trabalhos de Fisher, Neyman, Pearson e outros, que desenvolveram
o formalismo da estatistica cldssica ou frequentista, colocaram os trabalhos de Bayes e
Laplace em segundo plano, ao considerar a subjetividade um erro a ser eliminado da in-
feréncia estatistica. Devido a essa postura critica e a dificuldade inerente a sua aplicagao,
pela auséncia de capacidade numérico/computacional, durante boa parte do século XX
as idéias bayesianas cairam em desuso. Porém isso nao impediu o seu amadurecimento
pelos trabalhos de Jeffreys, Jaynes, Cox e outros. Assim durante a década de 80 quando
o uso de técnicas numéricas se tornou frequente, a estatistica bayesiana comegou a ser
amplamente utilizada e hoje é a interpretacao dominante em diversos contextos, incluindo
a Fisica. Hoje sabe-se que a interpretacao bayesiana apresenta uma flexibilidade muito
maior, permitindo o uso da inferéncia estatistica em problemas até entao intrataveis,
como é o caso da Cosmologia. E apesar da abordagem bayesiana ser muito mais abran-
gente, as principais diferencas entre as técnicas, no que diz respeito a resultados, provém

diretamente das consequéncias da diferenga na definigao de probabilidade [57].



61

4.1.1 Interpretacoes da Probabilidade

Seguindo [58] é possivel distinguir 2 defini¢oes cléssicas de probabilidade: a primeira
é a combinatoria, definida pela razao entre o niimero de ocorréncias de um certo evento e
o numero total de eventos, que vem da ligacao entre probabilidade, jogos de azar, dados
e etc. O problema dessa definicao é que ela pressupoe que todos os eventos possiveis
possuem a mesma probabilidade de ocorrer, e assim define-se a probabilidade com ela
mesma. Refinando essa defini¢ao, tem-se a frequentista: a razao (ou frequéncia) entre um
certo tipo de evento e o nimero total de eventos em um teste, no limite em que o nimero

total de testes vai ao infinito.

Nesse contexto a probabilidade é algo que se refere apenas a uma frequéncia relativa
a um numero infinito de tentativas ou observagoes, sendo também por vezes chamada de
probabilidade fisica por conta dos casos em que o uso do termo ¢ justificado e corres-
ponde a uma propriedade fisica do sistema observado, como no caso da probabilidade de
decaimento de um nuclideo radiativo. Esse caso por sua vez abriria a discussao sobre a
conexao entre probabilidade e fisica, mas isso é descrito no nivel mais fundamental pela
Mecanica Quantica, sendo que as diferentes intepretacoes da probabilidade representadas
aqui dizem respeito apenas ao processo de inferéncia estatistica baseada na comparacao

entre hipoteses e previsoes tedricas e os resultados de um experimento ou observacao.

Apesar de ter sido a interpretacao dominante e em certos casos perfeitamente apro-
priada, a interpretacao frequentista é problematica em muitos aspectos. Por exemplo se-
guindo essa interpretacao, afirmacoes do tipo “hd uma chance de 50% de chover amanha”,
ou “ha 68% de chance de o Universo ter 2, = 0,30 = 0,05” nao tém sentido algum, pois
referem-se a situacoes tnicas, que nao podem ser repetidas. Isso expoe uma grave li-
mitacao dessa interpretacao onde afirmacoes e inferéncias legitimas nao tem qualquer
validade cientifica. Outro problema notavel é a referéncia a um nimero infinito de testes

e/ou observagoes, algo que na pratica é impossivel e em diversos casos é um obstéculo.

Uma discussao completa das varias falhas do paradigma frequentista vai muito além
dessa introdugao e é tipicamente encontrado na literatura [59, [60]. Os pontos chaves sdo
o fato de que enquanto a probabilidade é encarada como frequéncia relativa, a validade de
um modelo tedrico sé pode ser ou verdadeira ou falsa, enquanto que os parametros fisicos
do modelo sao quantidades fixas, mas desconhecidas, e assim nao podem ser associadas
a uma distribuicao de probabilidade. Isso acontece porque o objetivo da inferéncia é
fazer previsoes acerca da frequéncia dos resultados de um experimento/observacao a ser

infinitamente repetido. A estatistica frequentista é baseada no conceito de amostras, que



62

sao os resultados do experimento, tomados como uma representacao da populacdo, que
é o conjunto de todos os resultados possiveis do experimento. Assim na Cosmologia as
amostras seriam os resultados das observacoes cosmoldgicas, enquanto que a populacao
seriam os infinitas realizagdes do Universo sugeridos pelos resultados de cada observagao,
cada um com diferentes valores de seus parametros cosmoldgicos. Isso ilustra a divisao
onde a fisica de particulas é tipicamente frequentista (mesmo que pense, sem saber, de

maneira bayesiana), enquanto a Cosmologia é declaradamente bayesiana [57, 60], 61], [62].

A interpretagao bayesiana por outro lado afirma que a probabilidade é uma medida
do grau de confianca ou plausabilidade sobre um evento, hipétese ou parametro, tratando
cada um desses da mesma maneira. Essa definicao é flexivel o suficiente para lidar com
as deficiencias ja citadas e ao mesmo tempo recuperar o sentido original frequentista ou
combinatoério nos casos apropriados, além de oferecer varias vantagens ébvias. Por exem-
plo nesse caso uma distribuicao de probabilidade pode ser atribuida a qualquer hipdtese
tedrica ou parametro fisico de interesse, que passa a ser determinado pelos dados e ob-
servacoes. Esses tltimos passam a dominar o processo de inferéncia, ao contrario do caso
frequentista aonde sao tomados como amostras de uma populacao de resultados, e isso
permite a abordagem bayesiana uma inferéncia baseada nos dados coletados ao invés de

suas propriedades ao longo de séries de repetigoes.

Porém a principal caracteristica do bayesianismo ¢ a subjetividade que é consequéncia
direta da definicao de probabilidade e é incorporada na inferéncia através do teorema de
Bayes. Nessa defini¢ao a probabilidade ¢ uma medida da incerteza sobre o evento, teoria
ou parametro a ser testado, e isso depende tanto do experimento/observagao quanto de
uma informagao subjetiva que reflete o conhecimento prévio sobre as teorias/parametros
antes do experimento, que é a chamada informac¢ao a priori ou simplesmente a a priori.
Essa subjetividade é ao mesmo tempo a origem das criticas ao bayesianismo como também

uma das maiores vantagens desse paradigma.

4.1.2 O Teorema de Bayes

Do ponto de vista abstrato a probabilidade é definida pelos chamados axiomas de
Kolmogorov, que identificam os eventos possiveis ou hipdteses provaveis H; como subcon-
juntos de um conjunto, o espago amostral {2, que representa todos os eventos possiveis.
Assim na légica matematica o conjunto €2 representa uma tautologia, ou uma proposicao

que é sempre verdadeira, em oposicao ao conjunto () que é a contradicao, a proposicao

que é sempre falsa. Essa identificacao é necessaria para descrever as operagoes Hy, N Ho
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que € o produto légico (Hy E Hs), que representa a ocorréncia simultanea de Hy e Hy, e a
soma légica H; U Hy (H; OU Hy) que seria a ocorréncia de pelo menos um desses eventos.

Assim, sendo P(H;) a probabilidade do i-ésimo evento, os axiomas sao

e 0<P(H;) <1)
e P()=1

e P(H,UH,)=P(H,)+ P(Hy) — P(Hy N Hy)
no entanto esses axiomas apenas definem as propriedades légicas da probabilidade, mas
nao definem o seu significado ou como pode ser aplicada. No entanto com esses axiomas
derivam-se todas propriedades fundamentais da probabilidade, independente de sua in-
tepretacdo. Por exemplo dada uma hipétese H e a sua negacdo l6gica (H = NAO H ),

tem-se que HNH =0 e HUH = e assim como consequéncia do 3° axioma tém-se que
P®) =0« PH)+P(H)=1 (4.1)

que é uma relacao fundamental juntamente com a expressao para a probabilidade condi-

cional P(A|B) que significa a probabilidade de A, dada a ocorréncia de B.

Para mostrar a forma da P(A|B) convém expressar a tautologia por uma parti¢io
finita (2 =J, H; = Hi U Hy U ...) de uma classe completa de hipéteses H; mutualmente
exclusivas (H;NH; = (0, Vi # j), andlogas a base de um espago geométrico. Assim notando
que a probabilidade de um evento é dada pela probabilidade condicional P(E) = P(E|2),
e usando os axiomas e as propriedades algébricas de N e U tem-se

UEn H,-)]

P(EIQ)=P(ENQ) =P |En(JH)| =P

7

=> P(ENH) (4.2)
i
e entao para isolar P(F|H;) toma-se a contribui¢ao correspondente a esse termo

P(E|H;) = P(I;E(%{i) - ng}[gi) (4.3)

onde o termo P(H;) corresponde a uma renormalizagao que assegura que quando F = H;,

P(E|E) =1. A partir dessa relagao varias outras sao derivadas. Explorando a simetria
P(E,H;) = P(E|H;)P(H;) = P(H;|E)P(F) = P(H;,E) (4.4)

pode-se concluir que dois eventos A e B sao prababilisticamente independentes se e somente
se P(A|B) = P(A) e P(B|A) = P(B), quando a ocorréncia de um evento nao influi na do
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outro, que é equivalente a P(A, B) = P(A)P(B) = P(B, A). Outra consequéncia dessa
simetria é o préprio teorema de Bayes:

P(E|\H;)P(H:) _ P(E|H)P(H;)

P(H;|E) = P(E) - > P(E|H;)P(H;)

(4.5)

onde aqui P(F) é a chamada evidéncia bayesiana e inicialmente pode ser interpretada
como um constante de normalizacdo que garante que » . P(H;|E) = 1. Essa construcao
mostra que o teorema de Bayes é uma consequéncia do mesmo formalismo que sustenta
a teoria frequentista da probabilidade, mesmo que nao possa ser aplicado nesse caso por
que seus termos nao teriam sentido. J4 no bayesianismo o termo P(H;|E) representa a
probabilidade da hipotese H;, dado o evento E, e é chamada de probabilidade a posteriori,

que ¢é a ferramenta da inferéncia estatistica bayesiana.

O teorema 4.5| se refere a uma classe completa de hipdteses discretas que em muitos
casos, incluindo a Cosmologia, se referem a validade de diferentes modelos tedricos can-
didatos a explicar os fenomenos observados. Em geral cada modelo possui seu préprio
conjunto de n parametros continuos, um vetor 6§ = (64, ..., 0,), que sdo determinados pelo
ajuste ao conjunto de dados d da observagao/experimento. Assim a probabilidade de cada
modelo P(H;|E) é equivalente a probabilidade p(8|d)d"0 de que cada parametro esteja
num intervalo entre 0; e 0; + df;, onde p(0|d) é uma funcao densidade de probabilidade
(pdf em inglés). A passagem das hipdteses discretas para os parametros continuos ¢ feita

pelo processo padrao do limite infinitesimal na separacao entre os valores dicretos.

Do lado direito, P(E|H;) ou p(d|f) é a fungao likelihood ou verossimilhan¢a que é a
probabilidade do evento ou experimento E (e dos dados coletados d), dada a validade do
modelo H; nos parametros 6. Essa funcao ¢ uma medida da diferenca entre as previsoes
tedricas do modelo nos parametros 6 e o observado nos dados d, e assim pode ser vista
como um funcional dos parametros do modelo, uma vez fixados os resultados d do experi-
mento. Por lidar com os dados observados, ela desempenha o papel central na inferéncia,
e o caso frequentista é inteiramente baseado em manipulacoes feitas sobre essa funcao,
que representa a amostra de resultados do experimento repetivel. Nesse caso porém a

likelihood nao pode ser interpretada como uma distribuicao de probabilidade.

Por tltimo o termo P(H;) — p(#) é a informacdo a priori que é a caracteristica
marcante do bayesianismo, que representa a informagcao (sob a forma de uma distribuigao
de probabilidade) sobre os modelos e parametros antes da observagao ou experimento, o
que torna o processo de inferéncia subjetivo, pois cada experimentador que use sua propria

informacao a priori e execute o mesmo experimento pode chegar a conclusoes diferentes.
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Assim a presenca da informacao a priori reflete a interpretacao onde a probabilidade ¢

uma medida do conhecimento ou informacao sobre o modelo ou parametro a ser testado.

Assim o teorema de Bayes mostra que a cada experimento/observagao a probabilidade
a posteriori é atualizada tanto pela qualidade dos dados d quanto pela informacao a priori.
E essa pode ser usada tanto para levar em conta os resultados de outros experimentos,
como para atualizar os resultados de um mesmo experimento, tomando a probabilidade a
posteriori de uma observacao como a informacao a priori da préxima, gerando assim um
mecanismo de aprendizado baseado nos resultados. Isso é um ponto critico pois nos casos
em que os dados do experimento sao pouco conclusivos os resultados sao dominados pela
informagao a priori, mas por outro lado a medida que os dados se tornam conclusivos a

influéncia do a priori passa a ser cada vez menos relevante.

Esses argumentos sustentam o critério de objetividade bayesiano em que somente
0s observadores que realizem exatamente o mesmo experimento e utilizem exatamente as
mesmas informacoes a priori chegarao aos mesmos resultados. Isso é evidente na Cos-
mologia onde o modelo de concordancia césmica é contruido a medida que diferentes
cosmologos, usando diferentes observagoes e informagoes a priori, convergem para as mes-

mas conclusoes. A forma padrao do teorema de Bayes torna explicita essa subjetividade:

p(de, o)D)
POl 1) = 1 il6, Dp(61T)ad (4.6)

onde [ representa a informagao subjetiva e externa, disponivel a priori, e dessa maneira

toda a equacgao estd condicionada ao estado de conhecimento ou informagao I. Por ltimo
vale lembrar ainda que as idéias bayesianas vao muito além de sua mera aplicacao a in-
feréncia. Por exemplo gracas ao trabalho dos fisicos Cox e Jaynes, hoje sabe-se que o
bayesianismo € a 1unica extensao natural da légica dedutiva frente a informacoes incom-
pletas. Assim enquanto a l6gica dedutiva lida com proposi¢oes verdadeiras (1) e falsas
(0) a logica bayesiana é a tnica extensao consistente para lidar com proposigoes incertas

as quais sao atribuidas um valor, a probabilidade, entre 0 e 1 [59].

4.2 Algumas Aplicacoes

Esta secao cobre as ferramentas utilizadas neste trabalho e assim representa uma pe-
quena fracao das ferramentas bayesianas, principalmente no aspecto de sua implementagao
computacional que é o principal motivador de seu uso cada vez mais rotineiro. As van-

tagens dessa abordagem sao nitidas desde os principios, por sua flexibilidade que trata
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parametros, proposicoes e modelos da mesma forma, e permite uma “leitura” muito mais
detalhada dos resultados. Neste trabalho o foco da andlise estatistica foi na estimacao
de parametros usando diferentes conjunto de dados frente a diferentes hipdteses, isto é,
diferentes modelos cosmolégicos. No entanto como a andlise bayesiana fornece uma po-
derosa ferramenta para a comparagao de modelos, algo que nao pode ser feito da maneira

apropriada na analise frequentista, esse aspecto também foi explorado.

A estimacao de parametros e suas incertezas é um dos principais objetivos da in-
feréncia estatistica, assim por uma questao de consisténcia algumas técnicas bayesianas
e frequentistas produzem resultados semelhantes em muitos casos. Em ambos os casos a
inferéncia parte da comparacao entre uma curva ou previsao tedrica para um observavel
e os dados vindos das observacoes. A técnica amplamente utilizada na Fisica para a es-
timacao de parametros é a técnica dos minimos quadrados ou do x?, onde os n parametros

¢; de um modelo sao determinados pelos valores 0,, que minimizam a expressao

Z {yz ZZ|0>} (4.7)

através do sistema de n equagoes 9x*(0)/9¢; = 0. Aqui {2;,3;} sio os N pontos obser-
vados, com as barras de erro o; que servem como peso de cada medida, comparados a
curva tedrica nos pontos y(z;|0). A forma dessa expressao e sua consisténcia é justificada
pelo famoso teorema do limite central de Gauss, que afirma que uma soma de variaveis
aleatorias e nao correlacionadas tem uma distribuicao de probabilidade que converge para
uma distribuicao normal ou gaussiana, desde que a erro nas medidas seja finito. Nesse
caso, as variaveis sao os desvios entre as posi¢coes dos pontos experimentais e a curva
tedrica y(z|0) correspondente ao valor real dos parametros 6, e esses desvios sdo suposta-
mente aleatérios devidos a fatores externos que afetam o experimento. Assim:

2

p(d|0, I) o exp (%) x L(6;d) (4.8)

que é a likelihood do experimento, e L£(#;d) denota uma funcional dos parametros 6.
Formalmente, sendo cada medida um evento estatisticamente independente, a likelihood
é construida pelo produto das probabilidades de cada uma. E como a probabilidade de
cada evento é a mesma do desvio e; = y; —y(2;]0) em cada medida (sendo méxima quando

o desvio é zero), que é dada por uma distribuigdo normal com variancia o;, entao

N

1 [y — y(zl0))

i=1 i=1 ¢
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e assim os valores 6, que minimizam x? sao os valores mais provdveis da likelihood.

As técnicas que utilizam essa idéia sao chamadas de mazimizacao da verossimilhanca
e sao a base da estatistica frequentista. Muitas generizacoes podem ser feitas as equagoes
4.7 e 1.9, para serem aplicadas em diferentes casos, que em geral nao foram aplicadas
neste trabalho. A mais importante para as SNla é a generalizagao para o caso onde as
medidas sao estatisticamente correlacionadas, e a estimativa da incerteza de uma afeta a

da outra. Nesse caso a forma da likelihood é do tipo

1
(2m) V72| detC] 172

£(6:d) = X exp —% S e(6)C;e;(60) (4.10)

ij=1
onde Cj; ¢ uma matriz de covariancia construida a partir dos dados y; e do modelo por
y(2]0) [B9], e seus elementos diagonais sao as barras de erro o7 em cada medida. Isso é
necessario a calibracao dos modelos empiricos para as curvas de luz de SNIa modelo devido
aos parametros empiricos e suas incertezas que se propagam aos observaveis. Calculando
essas correlagoes (os termos nao-diagonais de Cj;), e maximizando am fixa-se os valores
dos parametros empiricos, o que permite o cdlculo das incertezas associadas ao processo
de calibracao. Assim calcula-se essas contribui¢oes as incertezas de cada nova SNla, que

voltam a ser nao correlacionadas como na equagao [£.9] com a diferenga que os erros sao
2

02 =03 + 0% + ... onde 0y, sdo os k erros independentes.

Além dos valores mais provaveis dos parametros, que maximizam a likelihood no
caso frequentista ou a posteriori no caso bayesiano, hd também a maneira tradicional
usada em ambas interpretagoes (com suas diferencas), de apresentar os intervalos de
confian¢a nos parametros, definidos por uma analogia a uma propriedade de uma pdf

—(z—x0)?

gaussiana unidimensional p(z) oc exp ——_~~ centrada em xy e com variancia o, de que

a probabilidade total P = [ p(x)dz contida num intervalo centrado em g é

xro+30

xo+o xo+20
/ pla)dr = 6827% / p(x)dr = 95,45% / p(x)dz = 99,73%
T To—20 To—30
’ ’ (4.11)

que dao origem aos nomes regioes de confian¢a de 1o, 20, e 30 no espaco n-dimensional

0—0

dos parametros € que contém a quantidade especificada de probabilidade. No entanto
a intepretacao frequentista nao permite esse calculo direto pois a integragao da like-
lihood é proibida, uma vez que uma pdf nao pode ser atribuida a um parametro ou
proposicao. Nessa interpretacao as regioes de confianca nao sao uma medida da incer-
teza nos parametros, e sim uma medida de que “numa série de infinitas repeticoes do

experimento, em 68,27 % (1o) das vezes os melhores valores dos parametros estarao no
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intervalo calculado”. Quanto ao valor real dos parametros, essa interpretagao nao pode

afirmar nada, a nao ser que esses valores ou estao contidos no intervalo, ou nao.

Na interpretacao bayesiana as regioes de confianca sao medidas da incerteza nos
parametros que influenciam o experimento, que sao variaveis aleatérias associadas a uma
pdf (a posteriori), que por sua natureza pode ser o alvo de uma integragao ou margina-
lizagdo em um ou mais parametros. A marginalizacao e a informacao a priori sao a origem
das diferencas entre os resultados das técnicas frequentistas e bayesianas uma vez que a
informacgao a priori pode ser usada para restringir a inferéncia a uma regiao fisicamente
interessante (ou real) do espago de parametros, ou para testar a consisténcia dos resulta-
dos de um experimento com os de outro, o que no caso frequentista nao pode ser feito e
pode comprometer os resultados. Outra funcao da informacao priori é de converter a like-
lihood na posteriori a ser marginalizada, ja que a likelihood isolada é apenas a pdf para os
resultados, dados os parametros, e nao pode ser integrada. E através da marginalizacao
pode-se lidar com os parametros de ruido, que sao parametros que para o experimento em
questao nao sao fisicamente interessantes mas estao presentes na likelihood, e em geral

representam parametros de calibra¢do empirica e/ou instrumental.

Em ambas interpretagoes a construcao das regides de confianca baseia-se na deter-
minacao das fronteiras no espaco de parametros que marcam uma variacao arbitraria na
fungdo —21In £ = x? em torno do méximo de £ em x?2,, que por analogia ao caso anterior
corresponde a quantidade especificada de probabilidade total, no caso da likelihood ou a
posteriori serem aproximadamente gaussianas. Essas variagoes de Axfn = XQ(G) — an Sao0
calculadas a partir das propriedades da chamada distribuicdo estatistica x* parav = N—n
graus de liberdade (N é o nimero de medidas e n o nimero de parametros de um mo-
delo), que ¢ a distribui¢ao de probabilidade dos N desvios (e;/0;)?* (que converge para
uma distribuicdo normal no limite N — oo pelo teorema do limite central), no caso em
que os desvios de fato tenham uma distribuicao normal. Essa distribuicao é uma caso
especial da distribuicio gama e com suas propriedades calcula-se [59, [63] Ax? em funcio

da probabilidade total envolvida e do niimero n de parametros livres, pela equagao

P=1- 7(”42(’”%‘;/2) :/A ., oD (4.12)

onde I' e 7 sao as fungdes gama e gama incompleta, respectivamente. FEssas regioes

sao calculadas assumindo uma aproximacao gaussiana, que nem sempre ¢ valida, assim
se a distribuicao y? do experimento nao converge para um gaussiana os contornos de

probabilidade de 1o, 20 e 30 passam a ser apenas uma convencao. Por outro lado se
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os desvios nao obedecerem uma distribuicao normal, dando origem a um excesso dos
chamados pontos outliers (pontos muito distantes da curva dos parametros 6,,), esse
formalismo nao é apropriado. De qualquer forma ao medir variagdes em torno de x2
a tendéncia das regides de confianca é de esconder a existéncia de multiplos picos de

probabilidade, se existirem, e a influéncia dos pontos outliers, como sera visivel a seguir.

A distribuicao x? também ¢é utilizada por sua capacidade de medir o qualidade do
ajuste (goodness of fit) do modelo aos dados do experimento, onde em principio o modelo
com o conjunto de parametros que melhor se ajusta aos dados sera aquele que fornece o
menor valor do x2,. No entanto essa idéia nao serve para comparar modelos com diferentes
numeros de parametros livres pois em geral quanto maior o seu nimero, menores oS
valores de x2,. Uma outra ferramenta amplamente utilizada é o x? reduzido, definido
como 2 = x?/v, baseada na propriedade da distribui¢ao y? que tem como valor esperado
(x*) = v. Assim se a likelihood ou a posteriori forem bem aproximadas pela distribuicao
X2, os melhores valores dos 6,, parametros serao tais que x2(6,,) =~ 1. Por outro lado
um valor de x2(6,,) < 1 ou x%(6,,) > 1 é um indicador de vdrios possiveis efeitos: ou o
modelo nao se ajusta aos dados, ou dados estao correlacionados, ou os erros o; foram sub
ou super estimados [61], 62, 63]. Além desses testes as propriedades da distribuicao x>
dao origem a outros testes de qualidade de ajuste usados na estatistica frequentista, que

em geral nao podem ser usados para comparar de maneira direta e eficaz a capacidade

que diferentes modelos tém de se ajustar aos dados das observacoes.

Por outro lado o formalismo bayesiano fornece uma ferramenta para a comparagao
de modelos baseada na evidéncia bayesiana, também chamada de likelihood global do
modelo, que é a integral de normalizacao no teorema de Bayes. Partindo de sua defini¢ao
e reescrevendo a equagao com a notacao em que a informacao externa I é a hipdtese

sobre a validade de um modelo H;, tem-se:
By = Pl = [ pldip, Hyp(o|H) a0 (413)

e a comparacao de modelos parte da flexibilidade da interpretacao bayesiana onde proba-
bilidades podem ser associadas nao apenas aos parametros de um modelo mas também a
hipoteses sobre o préprio modelo. Com isso pode-se reescrever o teorema de Bayes para

a probabilidade a posteriori do modelo, dados os resultados do experimento, usando a

likelihood global do modelo:

d|H;)P(H;)
P(d)

HEW:P( (4.14)
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onde P(H;) é a informacao a priori sobre a validade do modelo H; e P(d) é uma cons-
tante de normalizacao que garante que Zle P(H;|d) = 1 para k modelos considerados.
A grande vantagem dessa abordagem é que likelihood global, através do processo de in-
tegracao, coloca em acao a navalha de Ockhamﬂ, pois os modelos mais complexos (com
maior numero de parametros livres) sdo penalizados a nao ser que sejam justificados pe-
los dados do experimento e produzam valores maiores na likelihood dos parametros, de
forma que quanto maior o ajuste do modelo aos dados maior sera sua evidéncia bayesiana.

Assim a comparacao de modelos baseia-se na razao entre as probabilidades a posteriori:

PULI) _ P
%0 = P = ) o

onde B;; = E;/E; é o chamado fator de Bayes, e no caso onde nao ha razdo para supor
a priori que um modelo seja mais provavel do que outro, O;; = B;;. No capitulo que se
segue os modelos cosmoldgicos serao comparados com o melhor modelo, que é o ACDM,
que melhor se ajusta aos dados das SNIa e que possui o menor nimero de parametros
livres. E para a comparagao sera usada a chamada escala de Jeffreys [60] que é medida

em In O;;, onde 0 < InO;; < 1 ¢ considerada uma evidéncia inconclusiva, 1 < InO;; < 2,5

K
¢ uma evidéncia fraca, 2,5 < In0;; < 5 é uma evidéncia moderada e InO;; > 5 é uma

evidéncia forte a favor do modelo com maior evidéncia.

Na Cosmologia atualmente existem outros tipos de critérios usados para comparagao
de modelos que nao foram utilizados neste trabalho, como os chamados Critério de In-
formacao de Akaike e o Critério de Informacdo Bayesiano, e suas diversas variagoes, cri-
ados em geral para lidar com as dificuldades associadas a evidéncia bayesiana, a comecar
pelo alto poder computacional necessario para calculd-la no caso de experimentos e ob-
servacoes afetados por um grande niimero de parametros, como por exemplo a radiagao
c6ésmica de fundo. Esses mecanismos de comparacao também contornam outros problemas
como por exemplo a escolha dos a prioris nos parametros dos diferentes modelos compa-
rados, e em geral se baseiam na comparagao do valor do 2, adicionado a um fator que
depende do nimero de parametros, cuja presenca penaliza os modelos mais complexos.
Assim apesar de serem bem motivados e simples de calcular, nao foram aplicados nos
resultados que se seguem para evitar uma andlise estatistica mais complexa, e também
por que nao repetir um resultado ja conhecido que é o de que em geral o ACDM é o

melhor modelo cosmolégico, pois é o mais simples e se ajusta melhor aos dados.

IPrincipio criado pelo filésofo medieval que afirma que hipéteses desnecessarias devem ser descartadas
e a explicacdo mais simples deve ser a favorecida.



5 Analise de Modelos
Cosmoldgicos
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Este capitulo representa a motivacao desta dissertagao e da prépria Cosmologia que é
a possibilidade de investigar, frente aos dados observacionais, teorias fisicas bem motiva-
das sobre a natureza da matéria e energia escuras. Recentemente as possiveis explicagoes
acerca da natureza das componentes escuras se multiplicaram em intimeras alternativas e
assim os modelos abordados aqui nao representam sequer uma fragao minima das possibi-
lidades abordadas na literatura atual. Como consequéncia desta variedade a Cosmologia
hoje é uma ciéncia de muitas possibilidades tedricas que tentam se sustentar frente as
evidéncias observacionais. Assim este capitulo representa um estudo sobre o uso e a con-
tribuicao dos dados de SNIa para a Cosmologia e nao sobre os detalhes da Fisica tedrica
que fundamenta os modelos abordados. Além disso o estudo detalhado sobre a viabilidade
de cada modelo deve passar também pelos outros testes observacionais da Cosmologia,
que estao além do escopo desta dissertacao. Assim este capitulo é uma amostra da capa-
cidade do teste com os dados SNIa utilizados isoladamente, em contraste com a literatura

onde sao normalmente complementados com outros dados observacionais.

5.1 Introducao

Antes de partir para a analise dos modelos cosmoldgicos faz-se aqui uma ultima revisao
sobre o uso dos dados de SNIa na Cosmologia, afim de justificar as hipdteses fixadas
neste trabalho, o impacto que elas terao nos resultados, e a forma com que estes serao
apresentados no restante do capitulo. A equacao fundamental usada na construcao da

escada de distancia cdsmica é a
w=m— M =5logdy, + 25 =5log Dy, —logh + 42,39 (5.1)

que permite a determinacao da distancia uma vez conhecida a magnitude absoluta M do
astro observado com magnitude m. A magnitude M de cada SNIa observada ¢ estimada
(a menos de um fator que depende de Hy) através de suas curvas de luz e de cor, que sdo
comparadas, através de uma estatistica x?, com as de um banco de dados de SNIa locais
(z < 0,01) que tem seus parametros e curvas conhecidos. A calibragdo de cada SNIa
fornece os valores de seu modulo de distancia p;, do redshift z; de sua galaxia, e o erro na
distancia o;,. Esse erro inclui varias contribuicoes como as correlagoes na incerteza dos
parametros empiricos, variagoes intrinsecas nas magnitudes (que é uma incerteza somada
arbitrariamente de modo que y, ~ 1 para o conjunto de SNIa), e os fatores instrumentais
como a fotometria e o efeito da correcao K. A estas componentes somam-se ainda, quando

possivel, outras contribuicoes independentes que podem ser apenas estimadas, como as
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das lentes gravitacionais em alto z, e a incerteza no redshift associada aos movimentos
peculiares da SNIa e da galdxia hospedeira, que contribui com [64]

_owg 5 104 b
UZ’U_&Z  Inl10 © dg 9z c

(5.2)

que domina a incerteza em baixo z (baixas dy,) e estabelece um critério de corte, geralmente
entre 0,01 < z < 0,02, onde as SNIa abaixo deste z nao sao usadas pois seu redshift é
dominado pelos movimentos peculiares. Esta incerteza em geral é incluida nos dados
disponibilizados, onde usa-se dv =~ 200 — 600 km/s, no caso deste trabalho 400 km/s e
z > 0,015 em todas as amostras. Além disso outros critérios de corte arbitrarios também
sao aplicados para remover SNIa outliers e/ou cujas muitas incertezas citadas acima nao
podem ser calculadas. A Cosmologia prossegue entao com as SNla restantes, montando

a likelihood para um modelo e um conjunto de dados nao correlacionados

X' = i b _05(? fzo’ dli (5.3)
i=1 i, 0,0

onde p(z;; Hp, 0) é a fungao tedrica dada pelo modelo, construida através da interpolagao

numerica de uma tabela de valores de {u(z; Ho, @), z, Hy, 0} que contém tantos pontos

quanto necessarios para alcancar a precisao almejada, que neste trabalho foi de 1% nas es-

timativas dos parametros cosmolégicosﬂ A funcao téorica depende de todos os parametros

que afetam a distancia luminosa p o log dy,, incluindo a curvatura espacial através de

sen(x), k=1
* ed?!
dL = ao(l + Z) X X, kE=0 , onde X = ; m (54)
senh(y), k=-1

e os parametros de cada modelo através da equacao de Friedmann H(z), ou a sua equi-

valente em teorias que modificam a RG.

No entanto cada teste observacional da Cosmologia é marcado por sua degenerescéncia
caracteristica, que ¢é a existéncia de amplas regioes no espago de parametros onde a
pdf é > 0. Isso é visivel na figura que mostra os resultados de vérios testes no
plano Q5 — Q,, do modelo ACDM, incluindo as SNIa da amostra Gold usada a se-
guir. A figura ilustra a forte degenerescéncia dos resultados das SNla em relagao ao
valor de €2, que quando incluido como parametro livre gera no espago de parametros
uma larga regiao de compatibilidade com os dados, isto é, com valores razoaveis na li-

kelihood, especialmente para modelos com varios parametros livres como por exemplo

'Essa precisdo nio é a dos dados utilizados mas sim a da funcio interpolada u(z;6) que juntamente
com os dados, ddo origem ao x2 e os resultados.
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o gas de Chaplygin [65], 66] analisado a seguir. O parametro Q = 1 — g descreve as

possiveis geometrias de um Universo homogéneo e isotropico onde €, < 0 < k = 1,

Q=0 k=0eQ; >0« k= —1 de forma que 0 é um parametro continuo ainda
I =

[ '1/‘l|/l1

que k seja discreto. Assim o Universo

141 // pode ser curvo ainda que € =~ 0,
N / porém a Uunica forma de conciliar os
i | / resultados das SNIa com este fato é

/ Tonry et al através do cruzamento com os resul-

2003 tados de outras observagoes (a parte

\ central da figura [5.1] onde as regides
Riess et al.

se encontram), especialmente da RCF
(através do WMAP) que mostra que
Qr ~ 0 (a linha Q) +Q,, = 1), e
neste caso a andlise estatistica depen-
denderia do soma dos x? de cada ex-
perimento. Uma outra alternativa é o

uso da informacao a priori, que dada

sua natureza subjetiva pode ser usada

0.2 06 1.0 . .
& de diversas maneiras, geralmente sob
m .
Figura 14: fwww.xray.mpe.mpg.de/theorie/] ~ & forma de uma gaussiana centrada no

valor de um parametro medido por outro experimento, ou até mesmo o x? de outra ob-
servagao com poucos pontos, como é o caso da oscilagoes acusticas de barions (BAO) e
as medidas de H(z) em galdxias de evolugao passiva. Assim dadas essas dificuldades a
abordagem deste trabalho segue a tendéncia encontrada na literatura que é de fixar o

parametro k£ = 0 para facilitar a construcao da dj, e a interpretacao dos resultados.

Uma ultima degenerescéncia que afeta os testes com as SNla é o fato de que em
principio a expansao cosmica é sensivel apenas a quantidade total de matéria com p = 0
no Universo, e assim a estimativa das contribuicoes individuais da matéria escura e da
barionica deve vir de outras observacoes ou fixando uma dessas quantidades a priori. Essa

afirmacao no entanto pode depender do modelo considerado como serd visto a seguir.

Para o uso das ferramentas bayesianas foi escolhida a informagao a priori uniforme
ou plana que é afirmagao que qualquer valor de cada um dos parametros é igualmente
provéavel dentro do intervalo considerado, e 0 fora desse. Assim p(6|I) = k, onde k é
uma constante, e como a informacao a priori é uma pdf normalizada, k' = Af que é o

tamanho do intervalo considerado. Essa a priori nao afeta os resultados e sequer aparece



75

na posteriori pois cancela-se com o fator correspondente na integral de normalizacao,

juntamente com as outras constantes na likelihood [4.9] onde a posteriori final é

p(Old) = —— (%)

[ exp (—%) dro

Nesse caso a analise bayesiana poderia reproduzir os resultados frequentistas de maxi-

(5.5)

mizacao da verossimilhanca, mas a pratica encontrada na literatura e reproduzida aqui é
de usar a marginalizacao para obter as pdfs unidimensionais para cada parametro, com a

qual calcula-se o valor mais prévavel e os erros a 1o ou 20 do parametro.

Assim os resultados expostos a seguir diferem dos da literatura em alguns aspectos,
como o da visualizacao das pdfs unidimensionais para cada parametro, que normalmente
sao usadas apenas para o calculo dos erros (que neste trabalho foram todos calculados a
95,45% da probabilidade). E também o uso de uma informagao a priori plana difere do
que é encontrado na literatura onde os dados de SNIa sao usadas em conjunto com outros
dados observacionais (normalmente sob a forma de um a priori gaussiano), com o objetivo
de quebrar a degenerescéncia entre os parametros e aumentar a sensibilidade do dados
das SNIa. Assim o que se vé a seguir representa a capacidade real do teste das SNla e
mostra as limitacoes desses dados usados isoladamente. Por ultimo, para a visualizacao
das regioes de confianca foi seguido o seguinte padrao, em todas as figuras bidimensionais
a seguir: a linha continua representa 1o e a tracejada 3o, todas calculadas em relacao ao

minimo do x? apds a marginalizacao.

5.2 ACDM

Este é o modelo de concordancia césmica que produz os melhores resultados frente
a grande maioria dos dados observacionais, e por isso isso ele é tomado como referéncia
para a comparacao de modelos e qualidade de ajuste dos dados. Também ¢ um dos
modelos mais simples pois s6 possui um parametro livre que é o da matéria total €2,, =
Qe+ =1—Qy jdque k =0 e h é um parametro de ruido da calibracao das magnitudes
das SNIa. Nesse modelo a matéria escura é a CDM que tem quase todos os atributos
desejaveis frente as outras evidéncias observacionais, como as anisotropias da RCF e a
estrutura em larga escala do Universo. Assim apesar de sua natureza desconhecida e de
seu comportamento exético nas escalas astrofisicas, nesse modelo a matéria escura afeta
a expansao do Universo da mesma maneira que a barionica, com o parametro da equacao

de estado constante w = 0. Por outro lado a constante cosmolégica A com wy = —1 e
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densidade de energia p, constante acelera o Universo, e a equacao de Friedmann é

H? = Hi {1+ 2)° +1-Q,} (5.6)

O sucesso desse modelo se origina no fato de que ele é o inico compativel com varias
evidéncias observacionais distintas, consideradas isoladamente ou em conjunto. Por exem-
plo considerando os tultimos resultados do WMAP [17], onde Q; ~ 0 e Q,, = 0,27, todos
os valores de 2, mostrados abaixo sao compativeis com esse. Este nao é o caso de alguns
modelos cosmoldgicos que se seguem (e muitos em geral na literatura), onde sem o uso
de informagao a priori e/ou o cruzamento com outros dados observacionais os resultados
em geral nao sao compativeis com as varias evidéncias e os melhores modelos sao aqueles
que mais se aproximam do AC DM . Porém esse aparente sucesso nao alivia os problemas
acerca da natureza da matéria e da energia escura e as recentes evidéncias observacionais
que nao sao explicadas por esse paradigma [33]. Assim o que ficard claro nos resultados
a seguir é a capacidade do ACDM gerar resultados compativeis com as observagoes, sem

o uso de informacao a priori ou cruzamento de dados.
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(a) h = 0.6427001% (h) = 0.644 (b) Q= 031015038, (Q,) = 0.312
Figura 15: GOLD: x2(h,Q,,) = 1.135(0.644,0.301)

Estes primeiros resultados sao os da amostra Gold que mostra aparentemente um bom
ajuste ao modelo pelo seu valor de x> ~ 1. Como em todos os resultados a seguir, os
graficos sao obtidos apds a marginalizagao da pdf multimensional para os parametros, e as
barras de erro sao calculadas a 95,45% e tomam como referéncia o o valor mais provavel da
pdf. Dois aspectos que nao sao abordados na literatura chamam a atencao: o primeiro é o
célculo do walor esperado (...) do parametro, que é uma importante informagao E| no caso

em que a pdf tem caracteristicas ndo gaussianas (como assimetrias), pois no no limite

2Na estatistica bayesiana a natureza subjetiva da probabilidade sugere que valor estatisticamente
significante é o valor esperado e nao o valor mais provavel de uma pdf [58].
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em que a distribuicio x? (que assume que os desvios na observagoes sejam aleatérios)
converge para uma gaussiana, o valor esperado e o mais provavel se igualam. O segundo
aspecto é o da pdf para h, que raramente recebe alguma atencao na literatura e é restrito a
uma pequena regiao perto de seu maximo, em geral a O(1%) do valor usado na calibragao,
h = 0,65. O fato desse valor nao concordar com as medidas atuais que colocam h > 70 nao
¢ uma inconsisténcia pois seu valor afeta tanto a curva tedrica quanto os dados das SNIa,
sendo normalmente apenas marginalizado dos resultados finais, o que os altera também
na ordem de O(1%) [67]. Sendo assim todos os modelos exibem resultados semelhantes

para esse parametro e nao sao mostrados a seguir.
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(a) h = 0.65570012, (k) = 0.655 (b) Q= 026610058, () = 0.271

Figura 16: ESSENCE: x2(h,Q,,) = 1.024(0.655, 0.269)
Esses resultados mostram que os dados dessa amostra, por conter as SNIa dos pro-
gramas SNLS e ESSENCE projetados especificamente para a observagao de SNla, sao os

mais uniformes e fornecem o melhores ajustes (x> — 1) entre as amostras analisadas aqui.
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(a) h = 0.65010009, (h) = 0.651 (b) Q= 029675022 (Q,,,) = 0.296

Figura 17: CONSTITUTION: x2(h, Q,,) = 1.179(0.652,0.289)

E finalmente a amostra Constitution que mostra o efeito do niimero crescente de SNIa
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utilizadas nas barras de erro, que é o esperado pois o erro nos parametros depende do
niimero de pontos observados como d o (N)~'/2 [63], e isso é o que faz com que as barras
de erro do Constitution sejam menores (397 SNIa), seguidas das do Essence (192) e Gold
(157). Porém os a presenca de uma assimetria na pdf de €2, dessa amostra indica que
esses dados estao sendo afetados por fatores diversos, que nao podem ser identificados
aqui (a exemplo da presenca de outliers, como indicado em [33] 56]), que destréem a
convergencia para uma distribuicao gaussiana, que ¢ o esperado a medida que o nimero

de SNIa nas amostras aumenta.

5.3 wCDM

Este caso nao é um modelo fisicamente motivado e sim uma parametriza¢ao (também
chamada de XCDM) da equagao de estado da energia escura, escrita como p = wp, onde
w é uma constante a ser determinada pelos dados. Essa parametrizacao tem claramente
como objetivo testar a consisténcia dos dados da expansao do Universo com a constante
cosmoldgica que tem sua equacao de estado constante e wy = —1, ainda que o teste nao
seja completo pois assume que a equacao de estado é constante ao invés de testar essa

hipdtese. Assim com essas hipoteses a equacao de Friedmann [2.40] é

H*(z) = Hg {Qn(1 4+ 2)* + (1 — Q) (1 + 2)3 )} (5.7)
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Figura 18: Degenerescéncia no plano w — €2,
A figura mostra os contornos de probabilidade constante da amostra Gold e as
curvas de lo e 30 da amostra Constitution, para os dois parametros livres. Fica evi-
dente aqui o resultado probleméatico da amostra Gold, cujos valores mais provaveis de w

ficam muito distantes de -1. Outra caracteristica notavel é que a inclusao de apenas um
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parametro livre a mais em relagdo ao AC DM introduz uma consideravel degenerescéncia
e produz barras de erro bem maiores. A origem dessa degenerescéncia estd na distancia
luminosa que depende de uma integral da expansao do Universo e de todos os parametros
que a afetam. Essa integracao soma as contribuicoes de cada parametro, o que dificulta
a identificacao dos seus efeitos, e para separar essas contribuigoes e distinguir modelos
cosmoldgicos, é preciso construir com precisao adequada a d; em uma larga faixa de
redshift. Esse tem sido o desafio da Cosmologia atual, onde os dados observacionais tem
sido usados para progressivamente restringir os valores dos parametros cosmologicos. No
entanto esses resultados mostram que o uso dos dados das SNla isoladamente leva a resul-
tados bem menos expressivos do que os encontrados na literatura, onde em geral obtém-se
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(b) w= —2.276513%° (W) = —1.546

Figura 19: GOLD: x2(h, Q. w) = 1.121(0.656, 0.492, —2.411)

Esses graficos comprovam que a amostra Gold da origem a resultados inconsisten-

tes, sendo alegadamente prejudicada pelo uso de SNIa coletadas em diversas observacoes

usando equipamentos diferentes, e pela presenga de outliers [49] [68].
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Figura 20: ESSENCE: x2(h, Q,,,w) = 1.028(0.658, 0.313, —1.153)
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Ja as amostras Essence e Constitution mostram sua consisténcia com w = —1, ainda
que seus melhores valores estao em regioes < —1 e > —1 respectivamente. Isso, somado
ao tamanho das barras de erro (que poderiam ser diminuidas com o uso de priors) mostra
que estes dados ainda sao consistentes com outras possibilidades para a energia escura.
Também ¢ visivel a vantagem do uso em conjunto dos valores esperado, do valor maximo
e o da likelihood méaxima, que dao informagoes muito mais detalhadas sobre o compor-
tamento da pdf do que apenas o valor maximo, deixando visiveis o efeito do aumento do

nimero de SNia nas barras de erro e na convergéncia dos valores obtidos.
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(a) Q= 0.32770373, (Q,,) = 0.294 (b) w = —0.98270372 (W) = —1.061

Figura 21: CONSTITUTION: x2(h, Q,,,w) = 1.182(0.652, 0.300, —1.029)

Na comparagao de modelos nota-se que os valores de x2 dados acima sé sao menores
do que os valores do AC DM para a amostra Gold. Através do uso da evidéncia bayesiana,
pode-se obter uma idéia de qual modelo se ajusta melhor aos dados: para a amostra
Essence In B;; = 0,10 e para o Constitution In B;; = 0,39 a favor do ACDM que possui
uma evidencia maior, o que na escala de Jeffreys indica uma evidéncia inconclusiva a favor
do ACDM. Por outro lado na amostra Gold a tendéncia se inverte In B;; = 1,08 que ¢
uma evidéncia fraca a favor a favor do wC DM, o que poderia ser mais uma indicacao da

irregularidade dos dados.

5.4 A(t)CDM

Este modelo e o proximo sao representantes de uma classe muito explorada na lite-
ratura cuja estratégia de abordagem ao problema do setor escuro é de supor a existéncia
de uma interacao entre suas componentes. Em geral isso pode ser implementado em
diversos modelos para o setor escuro e fornece uma solucao dinamica para o problema

da coincidéncia césmica, onde a energia escura passa a ser descrita por uma equacao de
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estado efetiva e a transferéncia de energia para a matéria escura modifica a forma usual,

pe x a”?

, com que a matéria escura com p = 0 afeta a expansao do Universo [29]. Em
contextos especificos pode-se mostrar que a aceleracao recente do Universo é uma con-
sequéncia da transferéncia de energia para a matéria escura [69, [70], o que implica na
criacao de particulas ou no aumento de sua massa. Sendo p = p,, + px € p = px a
densidade de energia e a pressao total, a conservacao do momentum-energia para cada

componente implica que
p+3H(p+ %) — 0 — fo+3Hp, = —px (5.8)

e entao o passo seguinte do modelo é a especificar a forma de py e suas motivagoes.

Nesse modelo, descrito em [71], [72], [73], a energia escura é a propria energia do vacuo
quantico com wy = —1 cuja densidade de energia, num Universo homogéneo e isotrépico,
pode variar no tempo. O modelo lida diretamente com o problema da constante cos-
moldgica através de um processo de renormalizacao da energia do vacuo quantico, cujo
calculo diverge nas teorias de campo em espaco-tempo plano. Em principio o calculo
dessa energia num espago-tempo curvo contém essa contribuicao, que deve ser subtraida
ao final do célculo, restanto assim apenas a parte da energia do vacuo que depende da
curvatura, sendo muito alta no passado remoto mas diminuindo com a expansao cosmica.
O grande problema é que nao existe uma teoria que fornega uma expressao exata para a
energia do vacuo no espaco-tempo curvo, que pode ser apenas estimada. Assim esse mo-
delo segue um ansatz onde a energia do vacuo é dominada pela contribuicao da transicao
de fase da cromodinamica quantica (QCD), o que da origem a uma lei de decaimento da
forma A o« m3 H = o H, que concorda com os valores atuais de A = 10747 GeV*, Hy ~ 70

Km/s/Mpc e a massa do pion m, ~ 150 MeV/c.

Esse ansatz tem um atrativo do ponto de vista cosmolégico pois ele reproduz todas as
fases do modelo padrao, incluindo o Universo primordial com energias acima da escala da
QCD com diferentes comportamentos de A, seguida da fase de radiacao, da nucleossintese
e a era da matéria. No Universo mais recente, que ¢é a fase observada com os dados das
SNIa, a combinacao das equagoes de Friedmann a da conservacao do momentum-energia
para cada componente leva a

2H +3H? —oH =0 (5.9)

que pode ser integrada no tempo para gerar uma solucao a(t) que tem a propriedade
desejada de reproduzir uma fase Einstein-de Sitter no passado remoto e uma fase de

Sitter no futuro, como no ACDM. E com essa solu¢ao pode-se reescrever a evolugao das
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densidades de energia

G208 52032 o o203/2
3a3 + 3a3/? ¢ 'OA_§+ 3a3/?

Pm = (5.10)

onde C é uma constante de integracao, que mostram como a tranferéncia de energia altera
a evolucao das densidades da matéria e da energia do vacuo. Com essas relagoes a equagao
de Friedmann fica

H(2) = Ho {1+ 2)*? +1-Q,} (5.11)

e como a taxa de transferéncia de energia é fixada pelo ansatz, esse modelo s6 tem um

parametro livre.
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Figura 22: GOLD: x2(h,Q,,) = 1.150(0.641, 0.387)
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Figura 23: ESSENCE: x2(h,Q,,) = 1.031(0.651,0.347)
Esses resultados mostram que a tendéncia desse modelo é de um valor de €2,, superior
ao de concordancia (mesmo com o uso de priors [74]), apesar das barras de erro mostrarem

que esses valores sao ainda compativeis com o ACDM.
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Figura 24: CONSTITUTION: x2(h,Q,,) = 1.186(0.649,0.357)

Outro aspecto visivel é o de que apesar de também possuir apenas um parametro
livre o ajuste do modelo aos dados é ligeiramente inferior ao do AC DM, pelos valores
de x2. Nesse caso esses valores podem ser comparados diretamente (pois os modelos tem
0 mesmo numero da parametros), e mostram uma pequena preferéncia pelo ACDM. A
evidéncia bayesiana também mostra essa preferéncia apontando evidéncias fracas (Gold)
ou inconclusivas (Essence e Constitution) a favor do ACDM. Assim a conclusao é de
que no que diz respeito aos dados de SNIa apenas, esse modelo é apenas marginalmente

compativel com o ACDM além de nao oferecer um melhor ajuste aos dados do que esse.

5.5 Running A

Este modelo compartilha a intencao do anterior em atacar diretamente o problema
da constante cosmoldgica partido do fato de que tanto do ponto de vista cldssico quanto
quantico nao hd razao para supor que A seja constante ou zero. Esse caso porém nao é
um ansatz e sim uma abordagem mais direta através do formalismo do grupo de renorma-
lizagao aplicado a teoria quantica de campos efetiva em espaco-tempo curvo. Colocando
da maneira mais simples (a descrigdo completa se encontra em [75] [76]), a idéia é de que
através de uma teoria de campo efetiva pode-se investigar os efeitos quanticos provenien-
tes de novos campos/particulas perto da escala de Planck, ainda que a teoria fundamental
para a gravitacao quantica nao seja totalmente conhecida. E através de uma equagao do
grupo de renormalizagao, a energia do vacuo A faz o papel de uma constante de acopla-
mento cujo valor depende da densidade de energia do Universo. Combinando argumentos

tedricos e fenomenoldgicos (que parecem invalidar o ansatz do modelo anterior A o< H),
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deduz-se a forma da equacao do grupo de renormalizacao que é

dA NO’H2M2_3V o M?

= —H*M} com v=-—"—p (5.12)
P 127 M2

dinH = 4x? 4

onde M é a soma das contribui¢oes das massas de cada campo/particula, M2 a massa
de Planck, ¢ = 41 dependendo se a maior contribuicao for bosonica ou fermionica, e
o parametro v quantifica a contribuicao dos campos. Juntamente com as equagoes da
conservacao do momentum energia, essa relagao permite, assim como no modelo anterior,

expressar a evolucao das componentes e a equagao de Friedmann, que no caso k=0 é:

1—v

H%(2) = H? {1 g, L - 1} (5.13)

e por fim mostra-se que no caso || < 1 esse modelo se aproxima do ACDM e reproduz
as fases do modelo padrao como a nucleossintese e as eras da radiacao e da matéria. Por
exemplo para campos cuja escala de energia seja proxima a escala de Planck, M ~ Mp e

v = 0,01 e assim espera-se que os valores fisicamente interessantes sejam v < 0,01.
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Figura 25: Degenerescéncia no Modelo Running A
Os resultados mostram mais uma vez que o modelo possui degenerescéncia suficiente

tal que seus parametros nao sao acuradamente restringidos pelos amostras atuais de dados
de SNIa, ainda que haja uma evolucao visivel nos resultados a medida que o nimero de
SNIa aumenta. A amostra Gold mais uma vez mostra resultados problematicos, pois
nesse caso o valor de v obtido nao permite a ocorréncia da nucleossintese primordial. J&a
a amostra Essence mostra uma sensibilidade maior ao valor de v mas assim como a Gold
prevé um 2, abaixo do observado. Por ultimo a Constitution mostra um valor de €2,
muito consistente com o observado, e deixa evidente que apenas essa amostra comeca a
atingir a sensibilidade necessaria para restringir esse modelo, como observado na evolucao

dos valores mdximo, esperado e 2. Assim a conclusio é de que a investigacao desse
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modelo precisa da complementacao com outros dados observacionais, como por exemplo

da estrutura em larga escala, que se mostra compativel com v < 1073 [77].
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Ja o aspecto de comparagao de modelos mostra novamente que esses dados nao sao
sensiveis o suficiente para chegar a conclusoes acerca desse modelo. Comparando por
exemplo com a parametrizagao wC DM os valores de Y2 sao praticamente os mesmos. J4
em relagao ao AC' DM a comparagao bayesiana também ¢é inconclusiva pois as evidéncias

sao praticamente iguais e In B;; < 1 para todos os casos.

5.6 Gas de Chaplygin Generalizado

Este caso é a inspiracao dos chamados modelos de quartesséncia que propoem que a
matéria e a energia escura sejam ambas manifestagoes de um mesmo fenomeno fisico, em
oposi¢ao a quintesséncia e outros modelos que em geral supoem a existéncia separada da
CDM e da energia escura. Assim como no caso anterior suas motivagoes tém origem nas
propostas da fisica tedrica para conciliar a Mecanica Quantica com a Relatividade Geral,
nesse caso atraves das teorias de supercordas e suas possiveis dimensoes espacias extras
compatificadas. Originalmente o gds de Chaplygin aparece como um fluido com pressao
negativa e uma equacao de estado exética p. = —A/p. (com A > 0) que ¢é deduzida da
acao de Nambu-Goto, a a¢do mais simples das teorias de cordas, para uma d-brana (um
objeto em d dimensdes) em um espago-tempo em (d + 1,1) dimensées. Assim no contexto
das teorias de cordas esse modelo ¢ bem motivado e além disso possui uma generalizagao
para teorias supersimétricas [78, [79]. Porém o caso analisado aqui é uma generaliza¢ao do
anterior, que também pode interpretado como uma d-brana generalizada [8(0] e é descrito
pela equacao de estado -

De = __;4 (514)
Pe
e como nesse modelo nao ha interacao, sua densidade de energia se conserva separada-

mente, e integral da equacao de conservacao leva a

1—A ™
Pe = peo {A + e } (5.15)

onde A = Ap, tal que em a(ty) = 1, p. = po. Esse é o chamado gés de Chaplygin
generalizado, que no caso a = 1 se reduz ao original. Do ponto de vista da cosmologia
esses modelos sao interessantes pois no caso em que 0 < A < 1 o comportamento de
sua densidade de energia dada pela expressao acima varia entre o da matéria (p = 0 e
pe o< a~?) no passado remoto (¢ < 1) e uma fase de Sitter no futuro (a — 0o0) com
constante cosmoldgica p. = —p x Al%a, com uma fase intermediaria onde p =~ ap. Outro

aspecto interessante é que o modelo se comporta como energia do vacuo para A = 1 e
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como o modelo ACDM para a = 0. Assim o modelo pode ser visto como uma mistura
de matéria descrita por p = ap e uma constante cosmoldgica com p AtHa o que em
principio poderia eliminar a necessidade da existéncia da CDM como entidade separada.
Esses modelos foram extensivamente estudados na 1ltima década nao sé através dos dados
de SNIa (por exemplo [65, [66]) onde a equagao de Friedmann com k =0 é

H?*(a) = H3{ Qa2 4+ (1 - Q) (A + ﬂ) o (5.16)

q3(1+a)

mas também frente as varias outras evidencias observacionais. Inicialmente o valor de «
foi restringido a 0 < o < 1 o que garantiria uma velocidade de som 0 < v? < ¢ para as

perturbagoes de densidade que dao origem a estrutura em larga escala do Universo, ja

1+«
c

que para o gas de Chaplygin v = dp/dp = Aa/p!t®. Mas como essa restrigao deve ser
investigada em detalhes no formalismo da teoria de perturbagoes cosmolégicas, e como
os outros dados observacionais nao restringem os valores dos parametros, especialmente
o de «, outros intervalos passaram ser estudados na literatura, dependendo do teste
considerado. Soma-se a esse fato a presenca da matéria ,, = Q. + , que pode ser
modelada de véarias maneiras, por exemplo supondo que toda a matéria nao barionica é
descrita pelo gds de Chaplygin (quando 2, = 0), fixando a priori a quantidade de matéria
barionica €2, pela nucleossintese primordial, deixando a quantidade total €2,, livre e ainda
outras combinagoes. O resultado é que existem varias maneiras com as quais o esse
modelo pode ser testado frente as evidéncias, dependendo da escolha dos parametros e
de seus intervalos. Nesse trabalho a alternativa mais simples foi escolhida para testar
a capacidade de unificacao do modelo, onde €2,, = 0 apesar da existéncia da matéria
barionica que poderia ser fixada a priori. Assim na equacao de Friedmann s6é hé dois

parametros livres, onde A € [—1,1] e a € [-1,2].
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Figura 29: Degenerescéncia no Modelo Gas de Chaplygin Generalizado
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Esses graficos mostram que mesmo a escolha conveniente de eliminar os parametros
Q. e ,, o que resta sao pdfs ainda degeneradas no espaco de parametros do modelo.
Em particular é visivel na amostra Gold a degenerescéncia relatada na literatura [81] na
direcao de valores positivos de &« e A — 1, que por outro lado nao se faz visivel nas
outras. Outras caracteristicas notaveis sao a grande diferenca nos valores obtidos com as
diferentes amostras que demostram a sensibilidade do teste com o aumento do nimero
de SNIa utilizadas, e também o fato de que nenhuma amostra produz valores # 0 para a

pdf na regiao A < 0, o que é um sinal da consisténcia do modelo.
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Figura 30: GOLD: x2(h, A, ) = 1.124(0.651,0.920, 2.614)

A amostra Gold mostra mais uma vez, no parametro «, a sua tendéncia para resultados
em regioes distintas do espago de parametros, que poderia levar a conclusdes que sao
desmentidas pelas outras amostras de SNla. J4 a amostra Essence mostra a mudanca do
resultado do parametro a — 0 e também a mudanca no parametro A para valores mais

baixos.
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baixos de A e valores de o, como mostram os valores médio e do x2.
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A mesma tendéncia também é visivel na Constitution que mostra valores ainda mais
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Figura 32: CONSTITUTION: x2(h, A, ) = 1.182(0.652, 0.730, 0.154)

(b) o =0.037F4:340, () = 0.203

Na comparacao de modelos nota-se que os valores de Y2 novamente sao menores do
que o do ACDM o que justifica o uso das técnicas bayesianas de comparagao. Porém nesse
caso a comparacao pela evidéncia bayesiana tem resultados surpreendentes que apontam
que o gas de Chaplygin se ajusta melhor aos dados do que o ACDM com In B;; = 1,58 para
a amostra Gold o que é um evidéncia fraca a favor do gas de Chaplygin. J& a comparagao
com a Essence resulta em In B;; = 0,64 e a Constitution In B;; = 0,34 que sao evidéncias
inconclusivas, mas também a favor do gas de Chaplygin. Esse é um resultado interessante
que deve ser comparado a outros da literatura, onde através do uso de outros critérios de
comparacao, o modelo ACDM geralmente é o melhor [55]. No entanto deve-se lembrar
que todas as técnicas de comparacao penalizam modelos com mais parametros livres, e
que portanto esse resultado pode ser consequéncia do fato de que o parametro €2, foi
eliminado desse modelo, gerando apenas um parametro livre a mais do que o ACDM.
Assim mais uma vez a degenerescéncia da pdf que possui valores # 0 em uma ampla
regiao do espaco de parametros (A, «) é o que gera uma evidéncia maior do que a do

ACDM.



6 Conclusoes e Perspectivas
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A Cosmologia é atualmente uma ciéncia de vérias frentes que vao desde a observagao
e reducao de dados astronomicos até a investigacao da Fisica apropriada as escalas mais
extremas da natureza. Assim devido a essa abrangéncia, e ao carater de revisao deste
trabalho, muitos detalhes relevantes ao uso das SNIa na Cosmologia nao foram abordados
aqui. Ainda sim através dos resultados obtidos, algumas conclusdes sobre esse teste

observacional puderam ser inferidas ao término deste trabalho.

Na ultima década através de grandes projetos como o SNLS, Essence, CfA e o te-
lescopio espacial Hubble, a Cosmologia baseada na observacao de SNIa atingiu uma ma-
turidade e deu um passo além do inicial no fim da década de 90 que revelou a aceleracao
do Universo. Além do aumento gradual no nimero de SNIa presentes nas amostras, que
garantem a qualidade estatistica dos resultados, houve também uma sensivel melhora nos
procedimentos de calibracao das magnitudes das SNIa. Esta calibracao é baseada na su-
posicao de que as explosoes de SNIa ocorridas ha bilhoes de anos-luz e observadas hoje
ocorrem exatamente da mesma forma que as SNla locais, a milhoes de anos-luz, que po-
dem ser bem observadas e estudadas em seus detalhes. E se por um lado ha uma grande
quantidade de evidéncias reportadas na literatura que suportam essa suposi¢ao, no nivel
de precisao ja atingido pela calibragao, por outro lado ha diversos efeitos que introdu-
zem erros na estimativa das distancias das SNIa. Alguns desses ja tem sua contribuicao
estimada nas barras de erro das medidas, como é o caso dos velocidades peculiares (que
dominam os erros em baixo z), das lentes gravitacionais (que introduzem erros em alto

z) e dos erros induzidos pela calibragao com as curvas de luz das SNIa modelo.

Porém estas técnicas de calibracao empirica e de estimativa de incertezas estao se
aproximando de uma nova etapa, a medida que um limite é atingido. Quanto maior
o numero de SNIa nas amostras, menor é o erro nas estimativas dos parametros de-
vido ao peso estatistico de cada medida individual. E atualmente essas estimativas de
parametros cosmolégicos comegam a ser mais afetadas pelas incertezas de origem obser-
vacional e Astrofisica do que pela incerteza de origem estatistica. Assim o futuro préximo
das investigacoes baseadas nas SNla passa necessariamente por uma investigagdo mais
profunda desses diversos efeitos, e é provavel que a Astrofisica das SNla se torne um
tema de grande importancia para a Cosmologia, em uma analogia ao que ja ocorreu com
a Fisica das anisotropias da RCF. Apesar da extensa discussao encontrada na literatura
ainda nao ha um consenso sobre como alguns desses efeitos afetam as SNla e de como
corrigi-los. Uma prova disto é a presenca constante de SNIa outliers nas amostras, que por
motivos diversos tem suas magnitudes muito acima ou abaixo da maioria, e que mesmo

sendo sistematicamente removidas das amostras pelas equipes de astronomos, ainda sim
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parecem se fazer presentes no resultados deste trabalho.

Um efeito em particular que é o alvo de muitas investigacoes e é um dos principais
desafios futuros para o uso das SNIa na Cosmologia, por lidar diretamente com a suposigao
usada na calibracao das magnitudes, é o da evolucao Astrofisica das SNIa possivelmente
devido a evolugao da composicao quimica do Universo. Sabe-se que os elementos quimicos
leves, até o Fe, sao produzidos no interior das estrelas, e acima desse, pelas explosoes de
SN. Assim quanto mais velho o Universo maior o seu contetido metdlico e isto pode
afetar as SNIa de varias maneiras, como pela variagao da extingao interestelar na galdxia
hospedeira com z e pela variacao da razao entre as quantidades de C e O presentes na
ana branca no momento da explosao, que apesar de terem o mesmo produto final de
sua combustao (o °°Ni), tém balangos energéticos diferentes em suas cadeias de reagoes.
Além da evolucao ha também outros efeitos que ainda nao podem ser descartados como a
possivel existéncia de diferentes sub-tipos de SNIa que nao deveriam ser calibrados usando

o mesmo modelo empirico.

Apesar de nao haver como afirmar, com base nos resultados deste trabalho apenas,
que este ou outro efeito em particular esteja afetando os dados das SNla, os resultados
da amostras Gold e Constitution mostram sinais que poderiam ser causadas por esses
fatores. Mas como na literatura a presenca desses efeitos ainda é muito discutida, até
pelo fato de que essa s6 podera ser confirmada com amostras maiores de SNIa que terao
maior precisao estatistica, os resultados apresentados aqui pedem uma investigagao mais
detalhada de cada amostra, a exemplo da Constitution que foi originalmente processada
por varios filtros de calibragao, mas que aqui estd representada por apenas um deles, o
SALT. Por outro lado fica claro nos resultados obtidos aqui e na literatura em geral que as
diferencas entre as amostras sao causada pelas diferengas nos mecanismos de calibracao

e como esses lidam com os varios efeitos astrofisicos e instrumentais.

De qualquer forma fica claro com os resultados expostos aqui que o teste cosmolégico
com os dados de SNIa ainda tem muito a evoluir nos préximos anos e ainda nao pode
ser usado isoladamente (sem o uso de informagao a priori ou cruzamento com outros
dados observacionais) para analisar precisamente diferentes modelos cosmoldgicos. Isto
nao diminui a importancia das SNIa para a Cosmologia pois sabe-se que a reconstrugao
da distancia luminosa é o teste cosmoldgico que possui maior sensibilidade a aceleracao
recente na histéria do Universo, em contraste a outros testes como o da RCF e o da
estrutura em larga escala que apesar de detectd-la indiretamente, sao mais sensiveis ao

passado do Universo onde ela nao se faz presente. Assim atualmente sabe-se que para
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discriminar entre diferentes modelos cosmolégicos serd necessario no futuro proximo um
estudo muito mais detalhado para determinar como esses fatores astrofisicos afetam as
magnitudes das SNIa e introduzem incertezas em suas distancias, principalmente em z > 1
onde espera-se que seus efeitos sejam maiores e onde a qualidade dos dados obtidos ja é
inferior devido a baixa luminosidade, o que por si s6 introduz barras de erros maiores do

que em baixo z.

Algumas conclusoes deste estudo dizem respeito a aplicacao das técnicas estatisticas.
O fato de que o uso de técnicas bayesianas é muitas vezes ignorada na literatura torna
mais dificil a interpretacao dos dados e dos resultados da inferéncia estatistica. Durante
todo quase todo o século XX a técnicas frequentistas foram as preferidas pela comunidade
cientifica e assim até hoje algumas convencoes utilizadas tém origem nessa interpretacao.
Por exemplo até hoje o valor mais provavel é normalmente o escolhido como estatisti-
camente interessante, ja que na estatistica frequentista a integragdo da verossimilhanca
para o calculo de valores médios é proibido, em contraste com a estatistica bayesiana que
encoraja o uso da marginalizacao para o calculo do valor médio para os parametros e o

seu uso como valor estatisticamente significante.

E essa mudanca de paradigma se manifesta na literatura recente onde nota-se uma
aceitacao cada vez maior ao uso declarado da estatistica bayesiana, principalmente para
as técnicas de comparagao de modelos. Por exemplo se no inicio da década passada
encontravam-se publicacoes que se referiam a seus resultados como frequentistas, mesmo
apés obté-los através de marginalizacao, por outro lado as ultimas publicagoes da equipe
do satélite WMAP expoem todos os seus resultados usando os valores médios da likelihood,

contrariando a convencao seguida.

Assim ao ignorar os fundamentos da estatistica e as mudancas trazidas pela inter-
pretacao bayesiana no resultado final do formalismo, detalhes se perdem e frequentemente
nao sao reportados. Por exemplo a convencao estabelecida de expor os resultados sob a
forma de regides de confianga multidimensionais (normalmente 2d) assume que os dados
obedecem uma distribuicao gaussiana o que ¢ uma suposicao que a principio tem que ser
testada. E ao pular esse passo detalhes sobre possiveis nao uniformidades nos dados po-
dem ser escondidos pelos contornos de probabilidade. Isso sem falar da profunda mudanca

conceitual na definicao de probabilidade que tende a ser ignorada.

Pelos resultados apresentados fica claro que do ponto de vista estatistico os varios
modelos cosmoldgicos distintos, com diferentes niimeros de parametros livres, tém prati-

camente a mesma compatibilidade com os dados das SNIa em seu atual nivel de precisao,
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pelo fato de que nao possuirem uma diferenca maior do que um ordem de grandeza em
suas evidéncias bayesianas. Esse fato pode ser contrastado com uma aplicagao ilustra-
tiva da evidéncia bayesiana ao caso das previsoes da teorias Newtoniana e da RG para o
calculo do desvio da trajetéria da luz no campo gravitacional do Sol: nesse caso pode-se
mostrar que os dados medidos em 1919 na famosa observacao em Sobral levariam a um
fator de Bayes B;; o< 10'% que seria um evidéncia esmagadora a favor da RG, e nimeros

semelhantes seriam obtidos ao comparar as previsoes da mecanica classica com a quantica.

Isto ilustra o quao sutil é a comparacao de modelos na Cosmologia e o quanto isto
dependera decisivamente do aumento na precisao nas observagoes cosmologicas no futuro
proximo. E também explica porque a evidéncia bayesiana nao é usada na literatura:
como ela é praticamente a mesma para diferentes modelos, tem pouco capacidade de
discriminagao e isso justifica a preferéncia pelas técnicas alternativas (AIC, BIC e outras)

que também quantificam o principio da navalha de Occam.

Finalmente no que diz respeito aos diferentes modelos pouco pode ser dito além do
ja exposto. Devido a limitacao do uso isolado dos dados das SNIa percebe-se que o teste
de modelos concorrentes mais complexos (maior nimero de parametros) que o ACDM é
muito prejudicado devido a alta degenerescéncia estatistica no espaco de parametros e as
incertezas nas distancias das SNIa. Assim o estado atual do teste com as SNla é de que
apesar do modelo AC'DM ser o que melhor se ajusta as observagoes em geral, esse fato tera
que ser continuamente testado no futuro visto que algumas amostras de SNIa (incluindo
as mais atuais nao usadas aqui) parecem se ajustar melhor a outros modelos como o Gés
de Chaplygin. E também o fato de que uma mesma amostra de dados, calibrada por
modelos distintos como o SALT ou MLCS2k2, leva a resultados ligeiramente diferentes,
podendo preferir modelos distintos na comparacao, é mais um sinal de que as incertezas

na calibragao precisam ser melhor controladas.

Assim atualmente sabe-se que qualquer que seja a causa da aceleragao do Universo,
ela deve se comportar de maneira muito parecida com a constante cosmoldgica, isto é
com wx ~ —1 e aproxidamente constante. No entanto ainda ha espago para toda uma
variedade de modelos (incluindo os sem energia escura) onde wx varia muito lentamente
no tempo, e esses modelos s6 poderao ser melhor restringidos a medida que um nimero
significativo de SNIa na regiao z > 1 seja observada e calibrada permitindo uma medida
precisa da variagao de wx com z. Também nessa faixa de redshift o efeito da presenca de
Q. poderd ser investigado, pois sabe-se que mesmo que para €2 =~ 0,01 seus efeitos nao

podem ser desprezados nessa faixa de redshift, ainda que a pratica atual seja de desprezar
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esse fator uma vez as amostras atuais de SNIa nao permitem sua determinacao com uma

precisao razoavel, também devido a degenerescéncia nos dados de SNIa e sua imprecisao.

No entanto espera-se que esse panorama atual se modifique em breve e que a Cos-
mologia baseada nas observacoes de SNla dé outro salto de qualidade a medida que os
proximos grandes projetos dedicados as SNIa como o DES e o JDEM com o satélite SNAP
entrem em operacao e observem cada um milhares de SNIa. Com essa quantidade de SNIa
as incertezas serao totalmente dominadas pelos efeitos astrofisicos e uma vez que esses

sejam determinados, a discriminacao de modelos cosmoldgicos podera prosseguir.

Enquanto isto nao ocorre as varias possibilidades tedricas devem continuar a ser in-
vestigas, inspiradas nos muitos problemas e lacunas do modelo ACDM. E também no
fato que algum desses muitos modelos alternativos, seja com equacoes de estado exdticas
para energia escura, modificacoes a teoria da RG ou com interagoes entre a matéria e a
energia escuras, para citar alguns exemplos, podem ser a descricao correta do Universo
mas que no entanto ainda nao podem ser apontados como tal devido a limitada precisao

nos dados astronomicos.

Por fim o fato de que esta dissertacao tem como objeto de estudo esse tema tao atual
e signicativo para a Cosmologia e para a Fisica em geral traz a vantagem de abrir auto-
maticamente muitas perspectivas, a comecar pela reaplicagao dessa andlise nas amostras
de SNIa mais atuais que as utilizadas aqui (como as SNIa dos programas SDSS e Union2)
e das muitas que surgirao na proxima década. Assim esse trabalho servird como base para
possiveis investigagoes futuras sobre os muitos detalhes que nao foram explorados a fundo
nesse estudo, como os efeitos astrofisicos nas SNla, o estudo de técnicas estatisticas mais
avancadas e por fim no objetivo da Cosmologia em geral que ¢ a analise detalhada de
modelos Cosmoldgicos sobre a natureza da matéria e da energia escura frente a multiplas

evidéncias observacionais.
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