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Resumo

O espectros de poténcias cosmoldgicos observaveis contém uma gama de informagoes
sobre a evolu¢do do Universo. Sao usados para restringir parametros cosmoldgicos por
meio da extracao dos dados, por exemplo, as Oscilagoes Acusticas Baridnicas e assim,
investigar as caracteristicas das componentes escuras, principalmente a energia escura,
considerada como a responsavel pela fase atual de expansao do Universo. Em vista disto,
nosso estudo fornece os fundamentos teéricos basicos necessarios para entendimento e
formulacao dos espectros de poténcias: linear da matéria e angular de 21-cm. Ao longo
desta dissertacdo abordamos os principios basicos da cosmologia, observagdes cosmoldgicas,
Oscilagoes Acusticas Barionicas e a linha de 21-cm. Além disso, discutimos sobre a
teoria das flutuacgoes cosmoldgicas lineares, em que encontramos a funcao de crescimento
de perturbacgoes de matéria e apresentamos as equagoes de Boltzmann. Obtemos as
expressoes matematicas dos espectros de poténcia linear da matéria e angular de 21-cm,
relatamos alguns experimentos que fornecem (ou fornecerao) dados para modelar estes
espectros e que ajudam a aprimorar os valores dos parametros cosmolégicos. Mostramos
fittings de espectros de poténcias que reproduzimos e alguns obtidos por outros trabalhos.
Apresentamos defini¢oes de espectros de poténcias de um Modelo Cosmoldgico de Interagao
entre matéria escura e energia escura que pretendemos estudar futuramente, a fim de

analisar o crescimento de estruturas em larga escala.

Palavras-chave: Espectro de poténcia linear da matéria. Espectro de poténcia angular

de 21-cm. Linha de 21-cm. Oscilagdes Actsticas Barionicas.






Abstract

The spectra of observable cosmological powers contain a range of information about the
evolution of the Universe. They are used to restrict cosmological parameters through
data extraction, for example, the Baryonic Acoustic Oscillations and thus, investigate the
characteristics of dark components, mainly dark energy, considered as responsible for the
current phase of expansion of the Universe. In view of this, our study provides the basic
theoretical foundations necessary for understanding and formulating the power spectra:
linear of matter and angular of 21-cm. Throughout this dissertation we approach the basic
principles of cosmology, cosmological observations, Baryonic Acoustic Oscillations and the
21-cm line. In addition, we discuss the theory of linear cosmological fluctuations, in which
we find the function of growth of matter disturbances and present the Boltzmann equations.
We obtain the mathematical expressions of the linear power spectra of matter and angular
21-cm, we report some experiments that provide (or will provide) data to Model these
spectra and that help to improve the values of the cosmological parameters. We show
textitfittings of power spectra that we have reproduced and some obtained by other works.
We present definitions of power spectra of a Cosmological Model of Interaction between
dark matter and dark energy that we intend to study in the future, in order to analyze

the growth of large-scale structures.

Keywords: Linear power spectrum of matter. 21-cm angular power pectrum. 21-cm line.

Baryonic Acoustic Oscillations.
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Introducao

A Cosmologia moderna é um ramo de estudo da fisica que possibilita o entendimento
sobre a formacao e evolugao do Universo, por meio de propostas e andlises de Modelos
Cosmologicos e de dados observacionais, é possivel reconstituir o passado, bem como
estabelecer o futuro do Universo. Ela é baseada na Relatividade Geral (RG) instituida
por Albert Einstein em 1915, que fornece um aparato matematico indispensavel para
sua formulacao e o Principio Cosmoldgico. A teoria e observagao sao indissocidveis para
uma explicacao consistente sobre o Universo. Devido desenvolvimento das tecnologias a
Cosmologia Observacional pode progredir ainda mais, pois propiciaram outros instrumentos

de observacoes astronémicas.

Experimentos atuais [1, 2, 3] indicam que para distdncias superiores & aproximada-
mente 100 Mpc, ou seja, escalas suficientemente largas, o Universo é plano e o Principio
Cosmoldégico é valido. Nestas condigoes nao existe posicao, nem direcao privilegiada, isto é,
o Universo ¢ homogéneo e isotropico, ou em outras palavras, as propriedades do Universo
sao as mesmas para todos os observadores. Mas estudos mostram que as estruturas
cosmicas (galaxias, aglomerados e superaglomerados de galdxias) que observamos hoje
sao resultados de instabilidades gravitacionais (pequenas flutuagoes quanticas que foram
amplificadas), causadas pelas inomogeneidades da matéria e anisotropias da radia¢ao que
ocorreram nos periodos iniciais do Universo [4]. Pouco se sabe sobre a origem destas
instabilidades, uma possivel explicacdo para o crescimento das mesmas ¢ advinda da

Inflagio Cosmica.

No estudo sobre a formagao das estruturas em larga escala, o conjunto de dados
observacionais: Supernovas do tipo Ia (SNIa), valor atual da taxa de expansao do Universo
Hy e Radiagdo Césmica de Fundo de Microondas (CMB!), apontam que o Universo é
composto por aproximadamente 95% de constituintes invisiveis [4]. Tais constituintes séo
denominados por Matéria Escura (ME) e Energia Escura (EE), compondo o chamado

Setor Escuro.

Segundo os dados do satélite Planck [2], a ME equivale & aproximadamente 27% da
densidade total de energia, nao exerce pressao e nao interage eletromagneticamente, o que
dificulta sua deteccao direta. A EE é encarada como a principal responsavel pela expansao
acelerada, compreendendo aproximadamente 68% da densidade total, ou seja, domina a
fase atual do Universo, que conhecemos pouco de suas caracteristicas. Sendo assim, a
tarefa de entender sobre ME e EE é um dos problemas da ciéncia contemporanea, cuja

resolucao é fundamental para compreendermos as caracteristicas e evolucao do Universo.

L' Do inglés Cosmic Microwave Background.
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O progresso recente na investigacao de caracteristicas da EE e restricao de para-
metros cosmoldgicos veio do estudo e analise do chamado espectro de poténcia angular
que é uma quantidade importante prevista nas teorias de formacao das estruturas em
grande escala. Esse espectro consiste na medida da amplitude (tamanho) das flutuagoes
quanticas iniciais em func¢ao da escala angular e contém informacoes cosmologicas desde
os tempos iniciais do Universo. A quantidade de informagoes contidas no espectro de
poténcia angular esta diretamente relacionada a precisao dos parametros cosmologicos
restringidos pelo uso do espectro de poténcia linear da matéria, que é suficiente para

descrever completamente o campo de densidade do periodo de observacao no regime linear.

Para compreendermos o formalismo de obtencao dos espectros de poténcias para
Modelos Cosmologicos faz-se necessario abordar os seguintes tépicos: cosmologia basica,
teoria de perturbacoes cosmoldgicas, equacoes de Boltzmann, expansao de Fourier em
harmonicos esféricos, parametro de Hubble dependente do Modelo Cosmoldgico e técnicas
computacionais para montar o fit?. Existem surveys® cosmoldgicas que observam o céu a
fim de, analisar a distribuicdo da matéria através das medicoes de distancias de milhoes de
galdxias por meio de seus redshifts*. Alguns de seus objetivos sdo obter dados que possam

auxiliar no estudo das propriedades do espectro de poténcia.

Métodos de filtragem de informacoes , como o sinal das Oscilagoes Acusticas
Barionicas (BAOs®) [5, 6, 7, 8], que sdo impressoes deixadas na distribui¢do de matéria
visivel no periodo primordial do Universo [9], conhecidas também como ecos primordiais.
As BAOs sao consideradas um novo dado observacional utilizado para tornar os valores dos
parametros cosmologicos de Modelos confidveis, definidas como uma escala (régua-padrao)

da distribuicao das galaxias e aglomerados de galaxias.

Uma fonte de deteccdo das BAOs provém da observacao dos atomos de hidrogénio
neutro (HI), o elemento mais simples e abundante no Universo, que emite uma radiagdo
caracteristica amplamente estudada e medida, a linha de 21-cm. O nome desta técnica
é Mapeamento de Intensidade do HI de 21-cm e vem sendo implementada em alguns
paises, inclusive futuramente no Brasil, por meio do Projeto BINGO°. O BINGO ¢ um
radiotelescopio que capturard o sinal de HI no redshift entre z ~ [0, 13 — 0, 48] e que serd
construido na Serra do Urubu, na Estado Paraiba [10]. E possivel modelar o espectro de
poténcia angular da linha de 21-cm, para descrever as previsoes acerca da evolucao do

Universo.

Atualmente, o Modelo que se ajusta aos dados observacionais é o Modelo ACDM

Ajuste. Estes ajustes podem ser analiticos ou numéricos.

Pesquisas.

Desvios para o vermelho.

Do inglés Baryon Acoustic Oscillations.

Baryon acoustic oscillations In Neutral Gas Observations, traducao: Oscilagbes Actsticas Barionicas
em Observagoes do Gas Neutro.

S U R W N
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(Lambda Cold Dark Matter”) frequentemente chamado de Modelo Cosmoldgico Padrdo,
que apresenta o problema da constante cosmologica e o problema da coincidéncia césmica,
que favorecem a busca por Modelos Alternativos. Um deles consiste em considerar que
a ME e EE nao sdao componentes que evoluem de forma independente, mas com uma
interagdo de natureza fenomenolégica (nao gravitacional) que provoca uma troca de
energia entre elas [11], este Modelo é chamado de Modelo IDE® e minimiza o problema
da coincidéncia cosmica. As pesquisas atuais e futuras tém como objetivo estabelecer
um Modelo Cosmoldgico robusto através dos espectros de poténcias, que restrinjam os

parametros cosmologicos e os Modelos de Interacgao.

Neste ambito, nosso objetivo é fornecer os fundamentos tedéricos basicos para
formular o espectro de poténcia linear da matéria e o espectro de poténcia angular da
radiagao de 21-cm. Sendo assim, esta dissertacao foi dividida em 4 (quatro) capitulos

descritos a seguir.

No primeiro capitulo, abordamos conceitos sobre a Cosmologia Bésica, como as
Equagoes de Einstein que descrevem a dindmica entre a geometria do Universo e matéria,
o Modelo Cosmolodgico Padrao e as equagoes de Friedmann que sustentam o principio
cosmoldgico de homogeneidade e isotropia. Comentamos sobre as principais fontes de
medidas de distancias, entre as quais o redshift e tratamos das defini¢oes de parametros de
densidade, dos elementos que compoem o Universo e brevemente sobre a teoria inflacionaria.
Discorremos sobre observagoes cosmologicas que sao usadas para estimar parametros e
medir distdncias, dentre as quais duas: Oscilagoes Acusticas dos Barions e a linha de
21-cm do HIL

No capitulo 2, mostramos as equagdes de fundo cosmoldgico escritas com base na
teria linear de perturbagoes e encontramos a fun¢ao de crescimento das perturbagoes de
matéria. Apresentamos as equagoes de Boltzmann, que descrevem como as componentes

do Universo evoluem onde hé interacoes nao gravitacionais.

No capitulo 3, retratamos sobre os espectros de poténcias, no qual tratamos sobre
a funcao de correlacdo, uma quantidade importante para explicar como duas areas de
grandes volumes no céu interferem uma na outra e que possui relagdo com o espectro de
poténcia. Relatamos sobre a funcao de transferéncia para definicao do espetro de poténcia
linear da matéria e esta associado ao potencial gravitacional, como as duas formas desta
funcao mais usadas. Encontramos as formas matematicas do espectro de poténcia linear da
matéria e angular de 21-cm. Comentamos sobre algumas pesquisas que modelam espectros
de poténcias de acordo com as informacoes coletadas, destacando o projeto BINGO, que
futuramente ird mapear o céu usando a técnica de Mapeamento de Intensidade observando

a linha de hidrogénio neutro de 21-cm.

Matéria Escura Fria.

8 Interacting Dark Energy.
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Ainda no terceiro capitulo, mostramos 3 (trés) fittings de espectros de poténcias
linear da matéria que conseguimos reproduzir utilizando as resolucoes do CAMB? para
0 Modelo ACDM com parametros do Planck 2018 [2] comparados com valores ficticios.
Introduzimos o Modelo Cosmolégico IDE, apresentamos as caracteristicas de fundo e
perturbadas, com as principais fungoes para modelar os espetros de poténcias, como funcao
de Hubble, funcao expansao e equacao de segunda ordem das perturbacoes de matéria
escura, onde acrescentamos uma contribuicao do estudo de crescimento de estruturas

cosmicas.

No capitulo 4, escrevemos nossas consideracoes finais do desenvolvimento do

trabalho e proposta de estudo futuro.

9 Code for Anisotropies in the Microwave Background.
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1 Cosmologia Basica

Iniciamos com a obtencao das equagdes de campo da Relatividade Geral. Em
seguida, apresentamos rapidamente o Modelo Cosmolégico Padrao e suas principais
caracteristicas. Utilizamos a métrica FRLW (Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker) para
resolver as equagoes de Einstein e como solucao encontramos as equagoes de Friedmann.
Apresentamos as defini¢oes de desvio para o vermelho, dos pardmetros de densidades
das componentes do Universo como um cenario de evolugao, das defini¢oes de distancias
cosmoldgicas, do periodo de inflagao cdsmica e as condigdes para que ele ocorra. Finalizamos
destacando algumas observagoes cosmolodgicas que podem ser usadas como sonda para

estudar a estrutura e formagao do Universo, bem como, dos espectros de poténcias.

1.1 Equacao de Campo da Relatividade Geral

Para compreender a evolug¢ao macroscopica do Universo se faz necessario a teoria da
Relatividade Geral® e uma alternativa para isso é obter as chamadas Equa¢ées de campo
de Einstein ou da Relatividade Geral, que descrevem a relagao entre geometria do

espaco-tempo e conteido de matéria.

O ponto de partida para as equagoes de campo ¢é através do principio da minima
acao [13], no qual é estabelecido que uma agao S é estaciondria frente a pequenas variagoes

dos elementos dinamicos do sistema em questao, ou seja,

5S = 0. (1.1)

Vamos considerar a a¢ao é um funcional da forma [13]:

1
167G

onde G = 6,67408 x 107" m3kg~1s72 ¢ a constante gravitacional de Newton?, Sy é a

S Sen + Swu, (1.2)

acao de Einstein-Hilbert que possui os termos relacionados a geometria e Sy, é a agao de
matéria que inclui o campo escalar. As formas explicitas das a¢Oes anteriores sao dadas
por,

L A teoria da Relatividade Geral foi proposta em 1915 por Albert Einstein (1979 — 1955) que foi um
importante fisico teérico alemao. Para estudos mais profundos recomendamos a leitura dos livros
Introducing Einstein’s Relativity[12] e Introduction to General Relativity Spacetime and Geometry)[13].
O valor desta constante é os mais recente disponivel recomendado pelo Committee on Data for Science
and Technology (CODATA) de 2014 [14]
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em que a integral é feita sobre n volume, R é o escalar de Ricci, £ a densidade lagrangeana,
g = det(g,,) é o determinante do tensor métrico covariante g, e os indices gregos variam

de 0 a 3, o que corresponde as coordenadas temporal e espaciais.

Aplicando o principio variacional (1.1) na acao (1.2), temos:
1
58 = / a0V g (167G Ly — R) + v/ =g(167GO Ly — SR)]d"w = 0. (1.5)

Variando com respeito a métrica contravariante g e utilizando o resultado do

Apéndice A.1, o primeiro termo resulta em:

1
5\/ —g= _5 V _gguuégwj; (16)

e para as variacoes do segundo termo, temos:

R = 6(" Ry) = 66" Ry + ¢""6 Ry, (1.7)
L -,
= v 1.
OLar = 09" (1.8)

no qual R, é o tensor de Ricci e o termo ¢g" R, de (1.7) ndo contribuird para (1.5),

pois torna uma integral de superficie, que anula em todo o espago [13]. Assim,

0L

11
= T~ |7 45 — - — MY T,
s = | 167TG[ 216G Loy R)Jr(m”G@gW Ruu)]\/ 969" d"x =0, (1.9)

que também pode ser escrita como,

_ 1 1 0Ly o
05 = / 167G [ (le ngxR> 8rG (guu»CM 239““)] V—gog"d"x = 0. (1.10)

Portanto, encontramos:

(1.11)

1
R,uz/ - 7gul/R = 8nG (g,uVEM -

0L
2 Y

2
gt

onde definimos o tensor de Einstein e o tensor energia-momento®, respectivamente como:

1

G,uy - Ruu - §g,uuR7 (112)

0L 2 0SSy
Tow = Gunlons — 2 S . 1.13
e I AT g T =g bg (119)

Desta maneira, obtemos as Equacoes de campo de Finstein:
1

G,uz/ = Ruu - §g,u1/R = 87TGT;U/7 (114)

3 A demonstracio deste termo pode ser vista no Apéndice A.2.



1.2. Modelo Cosmoldgico Padrdo 27

ou ainda,

R, — ;gWR =81GT, + Agpw, (1.15)
em que A é um parametro repulsivo denominado de Constante Cosmoldgica que foi
introduzido por Albert Einstein para modelar um Universo estaciondrio[15]. Com as
observacoes de Hubble* percebeu-se que o Universo estd em expansao acelerada. Tempos
depois para tornar as equagoes da cosmologia consistentes com as observagoes das estruturas
em largas escalas, radiagao coésmica de fundo de microondas e super novas do tipo la
[1, 17, 18], reconsiderou-se a constante cosmoldgica novamente, como sendo uma candidata

responsavel pela expansao do Universo.

Portanto, o lado esquerdo de (1.15) define a curvatura do espago-tempo e o lado
direito desta equagao carrega informacao sobre as fontes de gravitagdo: massa, energia,

momento, carga elétrica entre outros. A curvatura e fonte sdo partes indissociaveis.

1.2 Modelo Cosmolégico Padrao

O Modelo Cosmolégico Padrao®, pressupoe que o Universo foi criado a partir de
um estado inicial extremamente denso e quente®, ha cerca de 14 bilhdes de anos. O Modelo
Padrao ¢é sustentado pelo Principio Cosmoldgico: o Universo é considerado isotropico e
homogéneo em escalas muito grandes (> 100 Mpc), pela Relatividade Geral de Einstein e
que as fontes de gravitacao (contetido de matéria) podem ser descritas como um fluido

perfeito.

1.2.1 Universo homogéneo e isotrépico

A cosmologia moderna é baseada no Principio Cosmolégico: “em cada periodo,
o Universo apresenta o mesmo aspecto em todos os pontos, com excecao das irregularidades
locais”[12, p. 312]. Basicamente, as propriedades ndo dependem da diregao e nao existe
uma posigao privilegiada quando avaliadas em grandes escalas (escalas maiores que ~ 100
Mpec, compostas por aglomerados de galdxias [19]), ou seja, o Universo é homogéneo e

isotropico.

Edwin Powell Hubble (1889 — 1953) foi um astrénomo estadunidense que observou o afastamento das

galaxias, definindo assim que as mesmas se afastam umas das outras com uma velocidade proporcional

a distancia elas [16].

®  Também chamado de “Modelo Cosmolégico de Concordancia” ou “Modelo ACDM” (CDM ¢ a sigla
em inglés para Matéria Escura Fria).

6“0 Big Bang”.
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1.2.2 Meétrica FLRW

O Ansatz mais geral para um espaco-tempo homogéneo e isotrépico é a métrica
Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker” (FLRW),

2

ds® = g, datdr” = Pdt* — a®(t) [1—1{:7“2

+ erQQ] , (1.16)

onde d2? = db? + sen’0d¢p* é o elemento de angulo sélido, ¢ é o tempo césmico e ( 7,
0, ¢) sdo as coordenadas espaciais coméveis®, a(t) o fator de escala que descreve como
o Universo evolui no tempo, convencionamos ¢ = 1 e k é uma constante relacionada a

curvatura espacial, tal que

k= —1, (Universo aberto)
k=0,  (Universo plano) (1.17)
k=1,  (Universo fechado).

O tensor métrico covariante e contravariante podem ser escritos respectivamente

nas suas representagoes matriciais como:

2
g = diag (1, _(1ak2>, —a’r?, —a2r236n29> , (1.18)
—kr
, (1—kr?) 1 1
! 1, — — — ) 1.19
9 128 ( ’ a2 7 a?r?’ a?r?sen?d (1.19)

Com a métrica definida podemos calcular as propriedades geométricas do espago-
tempo. Usando os tensores métricos (1.18) e (1.19) encontramos os Simbolos de Christofell

mediante [13],

1
Ths = 59" (939ar + agpy = OuGas), (1.20)

7 Alexander Alexandrovich Friedmann (1888 — 1925) foi um o matemaético e meteorologista russo que
apresentou uma solugdo das equagdes de Einstein nas quais o Universo estava em expansdo. Georges
Henri Edouard Lemaitre (1894 — 1966), ao analisar e resolver as equagdes da relatividade geral chega as
mesmas conclusoes. Howard Percy Robertson (1903 — 1961) mostrou que o Universo era homogéneo e
isotrépico, e que dessa forma era também espacialmente plano, infinito e estava se expandindo. Arthur
Geoffrey Walker (1909 — 2001) chegou a mesma conclusdo de que o Universo estd se expandindo. Para
saber um pouco mais sobre o papel de cada um deles veja a referéncia “Introdugdo Mateméatica aos
Modelos Cosmoldgicos” [20].

8 Segundo [21], “um sistema de coordenadas coméveis é aquele que acompanha a expansdo do Universo,
tal que um observador estacionario que participa desta expansao tera a mesma coordenada em todos
os instantes”.
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onde os termos nao nulos sao dados por?:

aa
(1 —kr2)’

0 _ - 2
ISy = aar,

0 _
I‘11_

'Y, = aar?sen?,
F%O = F%o = Fgo = F(ln = F%2 = F(?J’?) = ﬁ’
a
o kr
U (1= kr2) (1.21)

F%z =—r(l- kTQ)a

Iy = —r(1 — kr?)sen?d,
['2, = —cosfsend,

M3 =T} =Th =T} =

onde utilizamos as seguintes notacoes:

U

a 0
dt’ Do ox®’

a (1.22)

Usando os simbolos de Christoffel acima (1.21), calculamos o Tensor de Ricci que é

uma contra¢ao do Tensor de Riemann®® [22],

Raﬂ - RZ,LLﬁ - auriﬂ - aﬂrﬁa + Fz,yF’Ya - I‘g’yl"’y (125)

pa

cujos elementos nao nulos sao:

Roo = —3°,
a
R ai+ 24” + 2k
BT ke (1.26)

R22 == 7”2(6Ld + 2&2 + 2]{3)7
Rss = r’sen?0(ad + 2a° + 2k).

Através destes resultados encontramos os elementos de um tensor misto diagonal de Ricci
[12]:
Ry = ¢"* Ry, (1.27)

Os simbolos de Christoffel podem ser encontrados usando as entradas (A.3 ) para o software Wofram
Mathematica escrito por Leonard Parker, disponivel em <http://web.physics.ucsb.edu/~gravitybook/
mathematica.html>, onde as entradas para o tensor de Ricci podem ser vistas também nesta pagina
no arquivo "Curvatura e a Equagdo de Einstein".

10O tensor de Riemann deve satisfazer as identidades de Bianchi:

Raﬁ,uu + Ra;u/ﬁ + Rauﬁ# = 0, (123)
kaaB;w + VVR(XBH}A + v,uRans = 0. (124)
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R =32
a . . 1.28)
. (ad + 2a* + 2k) (
Rl =R = Ry = = TS
podemos entao obter o escalar de curvatura por meio do trago do tensor de Ricci:
5 s a a® k

Usando (1.28) e (1.29) determinamos os elementos do Tensor misto diagonal de

Einstein,
1
Gl = Rl — JOLR, (1.30)
.2 k
GY =3 (‘ZQ + 2) ,
S (1.31)
Co(a® 20 kN '

Com isso, temos as propriedades geométricas da equagio de Einstein (1.15), devendo agora

definirmos os termos associados a fonte de gravitacao.

1.2.3 Tensor energia-momento

Os termos relacionados aos componentes fonte de curvatura supondo que o Universo

é preenchido por um fluido ideal, cujo tensor energia-momento é dado por [23]:

T;w = (p + p)uuuu — PYuv; (132)

T} = (p + p)u'u, — pdY, (1.33)

onde p é a densidade de energia, p a pressao, u* a 4-velocidade tal que, para um fluido
em repouso é u* = (1,0,0,0) e estd sujeita ao vinculo uu, = 1. O trago do tensor
energia-momento ¢ dado por,

T=T]=p-3p. (1.34)

Devido a isotropia, densidade e pressao sao fungoes exclusivamente do tempo, entao o

tensor energia-momento assume a forma:
T} = diag(p(t), —p(t), —p(t), —p(t)). (1.35)

As equacdes de Einstein para o vacuo sdo idénticas as suas derivadas covariantes'!,

isto indica que o tensor energia-momento também é covariantemente conservado, ou seja,

V,.GE =V, T" = 0. (1.36)

I Tsso pode ser comprovado aplicando as identidades de Bianchi.
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1.3 Equacdes de Friedmann

As equagoes de campo de Einstein (1.15) escritas na forma diagonal mista sao
dadas por [15],

1
Rl — J0UR = 87GTY + A8}, (1.37)

substituindo (1.31) e (1.35) nesta expressao, as componentes 0 — 0 e ¢ — j nos fornecem

duas equagoes conhecidas como Equagoes de Friedmann,

a\? 8rG A k

2 1.
(a) 3 Pt 3 a? (1.38)
a e A

-—= —— 3 —. 1.39
" 3 (p+3p) + 3 (1.39)

Essas equacoes sao consideradas duas das mais importantes da cosmologia, pois descrevem
a evolucao do fator de escala e a dindmica de um Universo homogéneo e isotropico, ou
seja, reproduzem as principais caracteristicas do Universo. A equagao (1.39) representa
a aceleragao. Pode-se observar que se p e p sao positivos a expansao do Universo é

desacelerada (@ < 0) e quando p < —g a expansao é acelerada (d > 0).

Pela conservagao do tensor energia-momento, temos

VTV = 0,T" +TF T — T, TH =0, (1.40)

po v pur o

cuja componente 0 implica em,
) a
pt3-(p+p)=0, (1.41)

que expressa a conservacao de energia de um fluido césmico em um sistema comoével. Para
v =i, encontramos Vp = 0, o que garante que a pressao nao depende da posi¢do no espago
[24].

1.4 O desvio para o vermelho cosmoldgico e idade do Universo

Como mencionamos anteriormente, a principio acreditava-se que o Universo fosse
estatico, contudo Edwin Hubble descobriu em 1929, por meio da estimativa da distancia
média de 22 galdxias [25], conforme Figura 1, que as mesmas estavam se afastando uma
das outras com uma velocidade proporcional a distancias entre elas e que o Universo esta

em expansao.

A maioria das informagcdes cosmoldgicas que temos acesso sao obtidas através
da observagao da luminosidade emitida por objetos e fenémenos cosmologicos [26]. As

medicoes das distancias das galaxias realizadas por Hubble foram por meio da analise do
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Figura 1 — Diagrama original de Hubble da Relacdo velocidade-distancia entre galdxias. A linha completa repre-
senta melhor as medidas de velocidade e distdncia de galdxias individuais que sdo os discos pretos. A
linha tracejada corresponde a solu¢do para as combinagoes das galdxias em grupos, os circulos. A cruz
indica a velocidade média de 22 galaxias cujas distdncias ndo puderam ser estimadas individualmente.
Nota-se um erro de Hubble apenas na unidade de medida da velocidade que deveria ser K'm/s. Fonte:
[25]

redshift (desvio para o vermelho), que resultou na chamada: Lei de Hubble , uma relagdo

linear entre o redshift z e a distdncia d das galdxias até nds, dada por [27]:

o=ty (1.42)
C

onde ¢ é a velocidade da luz no vacuo e Hy é uma constante de proporcionalidade
denominada como constante de Hubble. Usando a féormula aproximada para o efeito

Doppler'? v = cz, podemos escrever a Lei de Hubble da forma,
v = Hyd, (1.43)

onde se tem a relacao entre velocidades de recessao v e distancia d.

Duas grandezas definidas a partir dessas relacgoes é a distancia de Hubble,

c
Dgo = —. 1.44
no= (1.44)
e o tempo de Hubble,
1
Tyo = — 1.45
HO H()’ ( )

Estas quantidades definem a escala do Universo, e muitas das vezes sao consideradas as

unidades geométricas com ¢ = Tyg = Dgo = 1.

A lei de Hubble pode ser enunciada como: “quanto mais longe uma galaxia se
encontra, mais rapido ela se afasta de nés” e maior é comprimento de onda observado
(e maior é o redshift também). Sendo assim, definimos o redshift z em funcao dos

comprimentos de onda observado A\g e o emitido A pela fonte, deste modo, podemos

120 Efeito Doppler recebe este nome em homenagem a Christian Andreas Doppler (1803 — 1853) que foi
um fisico austriaco, que descreveu teoricamente este fendmeno, onde é percebida uma mudanca na
frequéncia de ondas quando emitidas ou refletidas por um objeto que estd em movimento com relagao
ao observador.
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redefinir o fator de escala como'?:

Ag— A
= = = -1 1.4
: A ¢ a(t) ’ (1.46)

onde v é a velocidade relativa, a(ty) = 1 no tempo da observacao ty e t é o tempo da
emissao da luminosidade. Se z > 0, temos o redshift, caso z < 0 chamamos de blueshift.

A maioria das galdxias possuem z > 0 [28].

Como nao é possivel medirmos o tempo ¢ diretamente, devido a nao existéncia
de equipamentos para isto, é mais conveniente usarmos o redshift z como variavel das

equacgoes que descrevem a dinamica do Universo em expansao, logo:

: (1.47)

temos o fator de escala em funcao do redshift. Para os dias atuais, convenciona-se a = 1,
entdo z = 0. Em um Universo em expansao, o fator de escala cresce com o tempo, assim,

a medida que regredimos ao passado, a diminui, o que significa que z aumenta [26].

Podemos definir o Parametro de Hubble como,
Ht) =2, (1.48)
a

O valor atual é conhecido como Constante de Hubble Hj e representa a taxa de expansao

do Universo. Por conveniéncia, é expresso em termo adimensional h,

Hy = h-100km -s~* - Mpc ™. (1.49)

E fundamental a determinacio do seu valor mais exato possivel para que se possa
elaborar um Modelo Cosmoldgico mais acurado, pois a constante de Hubble esté relacionada
com varias outras grandezas cosmolégicas, como por exemplo, as distancias fisicas entre
objetos astrondmicos, a idade do Universo e sua densidade de energia [29]. De acordo com

as ultimas observagoes do satélite Planck' [2],
Hy=67,2740,60 km-s "Mpc™!, — h = 0,6727 % 0, 60. (1.50)

Este é um valor dependente do Modelo Cosmolégico'®. H4 uma questdo interessante que
pode ser investigada no futuro chamada crise do Hy, que consiste na discrepancia entre os

valores dessa constante obtidos por meio de observagoes do Universo primordial e tardio
[30].

13 Na referéncia [27] esta expressdo é obtida com detalhes na secio 8.4.1.

14 Planck (< (https://www.esa.int/Planck>) é a missio da ESA (Agéncia Espacial Europeia) para
observar a radia¢do césmica de fundo do Universo.

15O Planck fornece os melhores valores com base no Modelo ACDM, considerado um dos mais consistentes
para descrever a dindmica do Universo.
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Derivando (1.47) com respeito ao tempo e em seguida comparando com (1.48),

temos: ot p
z
o 1.51
k& (151)
substituindo (1.47) na expressao acima achamos,
dz
dt = ——+—, 1.52
(14 2)H(z) (152)
entao, podemos obter a expressdao que representa a idade do Universo para qualquer z,
o0 dz
Hz) = / S 1.53
O =) araaEe (1.53)

onde H(z) depende dos pardmetros de densidade dos componentes do Universo, ou seja, é

dependente do Modelo Cosmoldgico.

1.5 Parametros de densidade

Nas equagoes de Friedmann (1.38) e (1.39) os termos de pressao e densidade
de energia estao relacionados aos componentes do Universo, por este motivo podemos

reescrevé-las como [19],

TG & k

H?> = —— i — — 1.54
3 Z;p ot (1.54)

a drG
— == (pi+3pi) (1.55)

a 3 =

. a

pi + 3a(p,‘ + pi) =0, (1.56)

em que o indice ¢ representa cada componente.

De acordo com as observagoes recentes o Universo é aproximadamente plano [1, 2].
Entao, da primeira equacdo de Friedmann (1.54) considerando k = 0 (caso em que o
Universo é plano), definimos a densidade critica,

3
=_—H%
Per = 8nG3
Essa é a densidade necesséria para frear a expansao do Universo, logo H = H,.

(1.57)

E conveniente expressarmos a densidade de energia dos componentes do Universo

como uma relagao entre sua densidade p; e p.., chamamos de parametro de densidade,

Qia) = 24 (1.58)
Usando (1.57) e (1.58) podemos escrever a equagao de Friedmann (1.54) como,

k
H?* = H} <ZQ_H§a?> (1.59)

H?* = HZ[Q + Qu(a)], (1.60)
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de onde podemos definir o pardmetro de densidade total 2, = >, €);, além do chamado

parametro de curvatura (), cuja forma explicita é:

k
Q= ———. 1.61
F H2a? (1.61)

Através de (1.59) temos que a geometria do espago estd relacionada a distribuicao
de densidade total,
0<% <1=k<0 (Aberto),
G=1=k=0 (Plano), (1.62)
B>1=k>0 (Fechado).

De maneira geral, para o caso espacialmente plano temos:

1.6 Componentes do Universo e Cenario de Evolucao

Pelo Modelo Cosmolégico padrao as componentes do Universo sao descritas por:
matéria barionica, ME e EE [31], cujos valores percentuais sdo apresentados na Figura 2.
Destaca-se a analise de cada componente como um cenario de evolugao, uma vez que as

mesmas evoluem de maneiras diferentes no decorrer do tempo cosmico.

® Matéria Baridnica
B Matéria Escura

Energia Escura

Figura 2 — Distribui¢do atual dos componentes do Universo segundo os dados do Planck 2018 [2]
(TT,TE,EE+lowE). Essas porcentagens indicam que a constante de Hubble atual equivale a apro-
ximadamente 67,27 + 0,60. Temos que matéria baridnica é Qb,0h2 = 0,02236 £+ 0,00015, ME
Qe0h? = 0,1202 + 0,0014 ¢ EE é Qp 0 = 0,6834 & 0,0084. Hoje a radiacio possui uma ordem
de grandeza muito pequena, sendo assim, sua contribui¢do ndo é considerada neste grafico.
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1.6.1 Equacdes de estado

Assumindo que cada componente possui uma equagao de estado que relaciona sua

pressao e sua densidade de energia, dada por [23],

Di = W;pi, — w; = &, (164)
Pi
onde w; é uma constante adimensional que depende do tipo de componente que domina a

expansdo. Substituindo esta relacdo na equagao da conservagao de energia (1.56) obtemos,

a
a equacao acima pode ser reescrita da forma,
— = —3(1 i) ——- 1.66
p; dt (14w )a dt ( )
Integrando ambos os lados,
dp; da
= —3(1 i) | —, 1.67
[ = [ (1.67)
encontramos:
pi = piga 2T (1.68)

onde o indice 7, 0 refere-se o valor atual de densidade da componente em questao. Essa

equagao descreve como cada componente evolui com o fator de escala [17].

Podemos achar ainda, a relagdo de dependéncia temporal do fator de escala através

da equagao de Friedmann (1.54), usando a lei de poténcia a o t? [32], de forma que:

G272 o ¢ A0B) — g = ;, (1.69)
onde consideramos w; # 1, assim:
a(t) Eenl (1.70)
No caso em que w; = 1 temos:
a(t) oc e, (1.71)

onde o fator de escala nessa forma exponencial descreve um regime de inflagao do Universo.

Da equagao de aceleragao (1.39), para um Universo acelerado @ > 0, devemos ter:

A 1
a= —%pi(1+3wi)a:>wi < ~3 (1.72)
Definimos o parametro desaceleracao como:
a 1
q(t) = ——— (1.73)

a H?'
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Esse parametro auxilia no entendimento da mudanca da taxa de expansao do Universo.

Para um Modelo Cosmoldgico contendo apenas matéria bariénica, ME e radiacao'®

implica em um parametro de desaceleracao positivo. Contudo, esse parametro é negativo,
resultando em um Universo acelerado, sendo necessario a inclusao de mais uma componente,

a EE, que postula-se ser a responsavel por essa aceleragao.

1.6.2 Radiacao

A radiacao!” (r) é uma componente do Universo que pode ser modelada como um
fluido relativistico, por exemplo, um gas de fétons e neutrinos em equilibrio térmico, cuja

equagao de estado ¢ descrita por [32],

1 1
= = — r = —Pr. 174
W =g =P = gp (1.74)

Consequentemente, a expressao (1.68) é dada por:

pr = proa?, (1.75)

substituindo (1.75) em (1.58), a densidade de radiagdo torna-se,

_ 3Hg

=g GQr,oa-‘*. (1.76)

A evolucao do fator de escala (1.70) com o tempo é dada por,
a(t) o« tz. (1.77)

_ . - _3
Aqui temos um caso de expansao desacelerada, pois 4 o< —t~z.

1.6.3 Matéria

De acordo com o Modelo Cosmolégico ACDM!® a componente de matéria (m)
pode ser dividida em duas: a matéria barionica'® (b) e a matéria escura fria®® (c). Entao,
podemos representd-las de forma conjunta, pois essas componentes possuem o mesmo

parametro de estado (equagao de estado semelhantes) [34],

wm = 0= p, =0. (1.78)

A radiagado possui ordem grandeza muito pequena e considera-se sua contribuicido dentro da parcela de
matéria baridnica.

Incluimos nesta componente todas as particulas relativisticas da natureza, em especial fétons e
neutrinos.

O Modelo é de grande aceitacao, pois é capaz de prever a aceleragdo do Universo a partir de um efeito
antigravitacional promovido pela constante cosmoldgica [33].

Composto pela distribuicao de galdxias no cenario césmico.

Matéria nao baridnica que nao interage com radiacdo, detectada apenas gravitacionalmente.

17

18

19
20
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Que consistem em um gas nao relativistico com pressao desprezivel, por terem a velocidade
muita baixa v? << ¢? [35]. Sua evolugao com o fator de escala ¢ obtida através da equacio
(1.68),

Pm = pm,Uaiga (1'79)

e através de (1.58) obtemos sua relagdo com o parametro atual de densidade de matéria,

3H?
= — Qa3 1.80
no qual,
Qo = Qo + o, (1.81)

onde . ¢ o parametro de densidade atual da ME e ),y o pardmetro de densidade atual

de matéria barionica.

O fator de escala (1.70) assume a forma,

a(t) oc t2/3, (1.82)

Percebemos que neste caso o Universo se encontra numa fase de expansao, pois a oc t~1/3

4/3

é positivo, contudo essa expansao se torna desacelerada devido, d o< —t~*/° ser negativo.

Fazendo um comparativo entre as densidades (1.80) e (1.76) nos instantes iniciais do
Universo a radiacao dominava a expansao, entretanto com seu decaimento mais acentuado,

hoje em dia sua contribui¢ao para €, se tornou desprezivel [32, 34].

1.6.4 Energia Escura

Com a descoberta de que o Universo estd em expansao acelerada um Modelo
contendo apenas radiacdo, matéria barionica e ME nao é capaz de descrever esse fendmeno
[26]. Foi entdo necesséario a inclusao de uma constante cosmolégica A nas equagoes de
campo de Einstein, para tornar as equacoes de Friedmann eficientes para este caso. Esta
constante representa a presenca de uma EE que é considerada como a principal responsavel

por esta aceleracao [26, 34].
Supoe-se que a EE seja um fluido ideal homogéneo, a equacao de estado é:
wp =—1—= PA = —PA, (1.83)

onde o fato da pressdo ser negativa é o que causa a expansao acelerada [34]. Desta maneira,

usando a equagao (1.68), a densidade de EE é escrita como,

pA = pao = constante. (1.84)

Identificamos a densidade de EE na equagao de Friedmann (1.54) como [32]:

A

PA = vl (1.85)
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e a sua relacdo com o parametro densidade de EE atual é:

3H?
= Q0. 1.86

A equagao de Friedmann (1.38) com apenas densidade de EE quando integrada

nos fornece uma evolugdo exponencial do fator de escala,

N
a A
(> == = a(t) x e, (1.87)
a 3

portanto temos um periodo de expansao extremamente acelerada, uma vez que, @ e d sao

positivos [34].

Na Figura 3, podemos visualizar a evolucao de p; em funcao do fator de escala
a(t) conforme o Universo se expande. Inicialmente o Universo era dominado por radiagao,
sendo a componente principal responsavel pela expansao, este periodo ficou conhecido
como Era do predominio da Radiacao, onde ocorreram a inflacao cosmoldgica, quebra da
simetria eletrofraca, plasma quark-glion, a sintese de barions e mésons, desacoplamento
dos neutrinos primordiais, a nucleossintese (formagao dos primeiros prétons e neutrons) e
a ionizacao [19]. Em seguida, a matéria assume o protagonismo, dando inicio a Era de
predominio da matéria, promovendo assim, a recombinacao (sintese dos primeiros atomos
neutros), desacoplamento dos fétons primordiais e a formagao estruturas [19]. Hoje em
dia a constante cosmoldgica (EE) é a componente dominadora da evolugao e expansao do

Universo.

Densidade | |

Matéria | |

| Radiacao

Figura 3 — Evolugdo das densidades de radiagdo, matéria e constante cosmoldgica em funcdo do fator de escala
a(t), conforme o Universo se expande.
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Em termos dos parametros de densidade atuais a equagao (1.59) torna-se:

Qo Do Qoo O

2 2 k,0 b,0 c,0 7,0

- H0<a2 e T e Ta +QA’O>7
Q0 Q, 1/2

H = H0< 20 3’0+QA70> : (1.88)
a a

As informagoes sobre o histérico de expansao estdo contidos na funcao expansao
E(a), definida por:

H = HyE(a), (1.89)

0 Q, 1/2
E(a) = (ab;+ ’0+QA70> (1.90)

a3

onde E(a) pode ser escrita em termos do redshift usando a relagdo: a =1/(1 + z). Sendo

assim, a equagao (1.89) se torna,

H? = Hj Q01+ 2)* + Qeo(1+2)* + Q] (1.91)

1/2
H = H, [Qb,o(l +2)3 4+ Qo1+ 2)° + QA,O} /

H = HyE(z). (1.92)

)

Entao, a idade atual do Universo ; (tomando z = 0) e substituindo (1.91) na

equagao (1.53) é,
1 e dz'
to = — —_—. 1.93
0 Ho/o (1+ 2)E(z') (1.93)

Na Figura 4 vemos a evolugao das componentes do Universo em fungdo do redshift.

(%)
=a)

F -
=

Matéria

e SN

Energia Escura

<
1 1 l\ I\\\ ]
B 2 T
Log [1+z

Log [ Densidade de Energia (GeV4]]

o
-]
T

-
'#d

1

Figura 4 — Evolugdo da densidade de energia de Matéria, radiagdo e EE em funcdo do redshift, onde wg = —140, 2.
Fonte: [36].

Vale lembrar que a EE pode ser representada por um parametro diferente da

constante cosmoldgica (A), que denominamos como d. Nesta situagdo, o pardmetro de
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Hubble (1.88) é escrito como:

o’ = H; [Qk,o(l + 22+ Qo1+ 2)2 + Qeo(1 + 2) 4+ Qo1+ 2)* + Qo1 + z)i”(”“d)} ,
(1.94)

ainda considerando o pardmetro de estado como constante. No caso em que w # constante
temos,

a wy(a') ’
_ Pd0 -8 [ =hr=da (1.95)

Pd
ad

que pode ser usada se uma expressao analitica para wy for conhecida.

Os valores atuais dos parametros®! 0, Qc.0, Qa0, Ho sdo estimados por meio de

observagoes e seus melhores valores podem ser encontrados no WMAP [1] e Planck [2].

1.7 Medidas de Distancias

Neste tépico, abordaremos sobre algumas defini¢oes de distancias utilizadas no
contexto cosmoldgico, que posteriormente atuarao como ponte entre teoria e observacao.
A obtencao do valor numérico destas distancias é possivel por meio de observagoes, sendo
considerado como um dos objetivos mais importantes em astronomia e cosmologia obté-los

com precisao, uma vez que, elas possuem dependéncia do fator de escala [37].

Distancia propria
A distancia prépria D, entre dois observadores é definida como o comprimento
geodésico entre os dois pontos em um tempo ¢ fixo (ou fator de escala fixo) [38], sendo uma

grandeza invariante. Inicialmente, vamos tomar a métrica FLRW (1.16) com ¢ = constante

e por conveniéncia, consideremos a mudanga de variavel [26],
dr
V1 — kr?

onde x é a distdncia comdvel (serd definida a seguir) e seu valor depende da constante de

— dx(r), (1.96)

curvatura,
sin~'r, k=1
x(r) = qr, k=0 (1.97)
sinh~'r, k= —1.

Empregando dx? = dr?/(1 — kr?) podemos reescrever a métrica FLRW como,

ds® = dt* — a®(t)[dx* + f2(x)(d6? + sen®*0d¢?)], (1.98)

21 S3o chamados de parametros livres, pois seus valores dependem das estimacdes de observacdes. O
parametro de densidade de radiagdo e curvatura, geralmente sao assumidos como zero, pois possuem
uma ordem muito pequena.
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em que fr(x) é a funcdo inversa de (1.97), conhecida como distancia métrica,

SINY, k=1
fe(x) = { x, k=0 (1.99)
sinhy, k= —1.

Podemos entéao, estabelecer o conceito de distancia propria, a qual é definida como,

dD = a*(t)[dx* + [ (X)(d6* + sen’0d¢?)]. (1.100)
E comum separarmos a distancia prépria em radial e transversas definidas a seguir.
Distancia prépria radial - Em virtude da isotropia consideramos, § = ¢ =

constante, logo
D, = a(t)x. (1.101)

Distancia prépria transversa - Consideramos, xy = ¢ = constante, assim,
Dy, = a(t) fu(x) A0, (1.102)
onde Af é a separacao angular entre os dois pontos. Para o Universo plano temos:

D, = a(t)xAb. (1.103)

Distancia Comovel

E a distancia medida por um observador comével que participa da expansdo, cuja
definicao ¢ [38],
D
D.=—L =y, 1.104
o) X (1.104)
ou seja, é o elemento que multiplica o termo de angulo sélido independente do tempo.
Quando o fator de escala é 1, ela é equivalente a distdncia prépria (1.101), permanecendo

constante a medida que o tempo evolui.

Para um feixe luminoso, temos ds*> = 0. Considerando que ele foi emitido na
distancia comovel y, viajando radialmente, com 6 = ¢ = constante, num Universo plano,
pela métrica (1.16) encontramos,

C

dx = Syt (1.105)

para medirmos a distancia comoével percorrida pelos fétons emitidos no tempo t; até o
momento da observagao tp, devemos integrar a expressao anterior e usar as relagoes (1.51)

e (1.91), resultando em,

0 to dt c [0 d
Ay — / “a__c 1.1
/x A Hy J: E(2')’ (1.106)
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deste modo obtemos,

z d
=D —_— 1.107
x(2) HO 0 E(z’)’ ( )

onde Dpgg é o valor atual da distancia de Hubble.

Distancia de diametro angular

Podemos medir a distancia de diametro angular d 4 de um objeto extragalactico que
emitiu sua luminosidade no tempo t; e que foi observada em tgy, conhecendo seu tamanho
angular Af, que nada mais é que seu tamanho aparente, usando a equacao euclidiana para

sua distancia,
D

Ea

onde D ¢é a distancia prépria transversa, que normalmente é conhecida??. A Figura 5

dy = (1.108)

ilustra geometricamente esta definicao.

Observador

to \ -

t

Figura 5 — Geometria associada & definicio da distdncia de didmetro angular. Fonte: [39].

Substituindo (1.102) na equagao acima, escrevemos a distancia do didmetro angular

da seguinte forma [26]:

_ at) fr(x)Af

por conseguinte, substituindo (1.47), achamos:
J(x)
da = . 1.110
AT 1 +2) ( )
onde fi(x) é dada por (1.99). No Universo plano resulta em:
i, = X0 (1.111)

(1+2)

22 Essa medida de distancia prépria obtida por meio de observacdes das réguas-padrdo, objetos com
tamanhos conhecimentos, um exemplo sdo as Oscilagdes Actisticas de Bérions (BAO), falaremos delas
mais a frente.
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Distancia de Luminosidade

A distancia de luminosidade estima o afastamento de um objeto luminoso com-
parando a intensidade observada com a emitida [26]. Ela utiliza o fato de existirem
velas-padrao, uma classe de objetos que possuem luminosidade intrinseca bem conhecida
como, por exemplo, as Supernovas tipo Ia?*, com luminosidade absoluta L (energia por

unidade de tempo) emitida.

Consideremos uma fonte de luminosidade conforme Figura 6, podemos definir o
fluxo observado F' (energia por unidade de tempo por area de recepgao) de forma euclidiana

COINo.

L
4y’

F = (1.112)

Neste ponto, consideramos a fonte a uma distancia comoével y fixa. No momento em que

Observador

th

Fonte

Figura 6 — Geometria associada & defini¢do de distancia de luminosidade. Fonte: [39]

a luz atinge a Terra, a area apropriada ¢ de uma esfera desenhada ao redor da supernova.

Em um espago-tempo FLRW, esse resultado é modificado pelos seguintes fatores:

e A taxa de chegada dos fétons na Terra é menor do que a taxa que eles sdo emitidos

pelo fator de escala, ——.
142

e A energia recebida dos fétons é menor que a energia emitida, sendo que eles foram

emitidos pelo mesmo fator de escala T
z

Desta maneira, temos
ja L 1
CArfiC0(L 4 2)2 T dndy

usando a equagao (1.110) obtemos distancia de luminosidade:

dp = frO) (1 + 2),

23 Sao0 eventos explosivos de estrelas que completaram seu ciclo de vida e possuem uma luminosidade
caracteristica conhecida superior as das galdxias, pois suas magnitudes em estado de brilho maximo
possuem aproximadamente o mesmo valor, sendo utilizadas para determinar distdncias cosmoldgicas
[40].

(1.113)
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para um Universo plano ficamos com:

dy, = x(r)(1 + 2). (1.114)

Distancia esfericamente média

Essa é uma medida importante para estimar a distancia de diametro angular, a
distdncia de Hubble ou o raio das BAOs, definida como [41]:

1/3
(674 /

H(z)

Dy = (1 + 2)°d%4(2) (1.115)

E é o caminho mais curto ao longo de uma superficie esférica.

1.8 Inflacao Césmica

A cosmologia FLRW descrita anteriormente, teve éxito ao prever a expansao do
Universo, a existéncia da radiagao césmica de fundo de microondas (RCFM) e a abundancia
de elementos leves nos primeiros instantes do Universo. Mas, ela se tornou incompleta,
por nao explicar caracteristicas importantes que foram observadas posteriormente. Por
exemplo, porque o Universo é homogéneo e isotrépico em grandes escalas? Sendo que, o
Universo primitivo era composto de muitas regioes do espaco causalmente desconectadas,
esse ¢ o chamado problema do horizonte. Em pequenas escalas, pode-se observar através das
flutuagoes de temperatura da RCFM nao-homogeneidades no espago, com isto, verificou-se
que em tempos remotos estas inomogeneidades eram ainda menores, indicando um Universo
inicial homogéneo, este é o problema da planura. Também era previsto a abundancia de
monopolos magnéticos que aparecem devido a quebra espontanea de simetria, contudo
isto nao é observado. Além disto, o Modelo Padrao nao conseguia explicar a origem das

flutuacgoes de densidade que permitiram o surgimento das estruturas que observamos hoje

39, 24].

Alan Guth?*, em 1981 propds um novo Modelo Cosmolégico chamado Inflacio
Cosmica, que explica muitas caracteristicas do nosso Universo, inclusive fornece respostas
aos problemas do Modelo Padrao. Hoje, depois de 30 anos de desenvolvimento, analises e
contribuigoes de outros fisicos esta teoria é considerada a melhor alternativa para descrever

a evolugao do Universo [42].

A inflacao césmica consiste em uma fase de expansao extraordinariamente acele-
rada (exponencialmente) que teria ocorrido nos primeiros instantes de vida do Universo,
conduzida por um campo escalar, chamado inflaton ¢, no qual foi capaz de diluir qualquer

curvatura inicial do Universo, resolvendo o problema da planura e expandir drasticamente o

24 Nasceu em Nova Jersey no ano de 1947, seu estudo esté relacionado a aplicacdo da fisica teérica de
particulas na andlise do Universo inicial [42].
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horizonte de particulas, permitindo o contato causal de regides que hoje sdo desconectadas,
o que resolve o problema do horizonte. Os monopolos magnéticos foram diluidos durante
o periodo inflacionério [32], de tal forma que seus valores infimos nao sdo perceptiveis no
Universo atual [43, 44].

A equagao de Friedmann (1.54) para um Universo plano se torna:

P

H? = .
3M2

(1.116)

onde p ¢ densidade do campo escalar e foi introduzida a massa de Planck:

he

M, =1 ——
Pl &G

=24 x 10%GeV,

onde h € a constante de Planck reduzida e GG é constante gravitacional de Newton.

1.8.1 Condicdes para Inflacao

Antes de discutirmos sobre a dinamica do campo escalar para gerar o periodo

inflacionario vamos definir algumas condi¢oes para que também ocorra esta fase.

Para anélise do problema do horizonte trabalhamos com a definicao do horizonte
de particulas® [24],

fdt_ ada_/adlna (1.117)
; )

X =Tmn= | af’

em que 7 é o tempo conforme ou comoével, onde dt = adr. Temos ainda que, a; = 0
corresponde a singularidade do Big Bang, sendo 7(0) = 0. Enquanto, para o problema da
planura, considerando uma possivel contribuicao da curvatura temos,

k
(Ha)?

(Q-1)=-— (1.118)
Em ambos os casos, percebe-se que a expansao do Universo esta relacionada com a

evolugao do raio comdével de Hubble (aH )™ .

e Expansao acelerada: A principal condi¢ao para haver inflacdo é ter um Universo
acelerado, @ > 0. Entao, usando (1.116) podemos escrever a segunda equagao de

Friedmann como,

. 1 H? P
H+ H? = — p+3p) = —— <1+3). (1.119)
6M3l( ) 2 p

Devemos portanto, ter uma pressao negativa, tal que

1
p+3p<0=p< —3/ (1.120)

25 A distancia maxima que um féton pode viajar desde o inicio do Universo até um observador.
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Assim, para o raio de Hubble no Universo primordial temos,

jt(aH)_l <0, (1.121)
d o a
Sl =it = (1.122)

e Parametro Hubble de Rolagem lenta: Alternativamente, podemos escrever

(1.122) como,

jt(aH)l = —i ll + 52] = —2(1 —€), (1.123)

onde definimos o parametro slow-roll (rolagem lenta):
H
Este parametro garante que o inflaton role lentamente através de sua energia poten-

cial.

e Expansao quase de Sitter?’: O Universo de de Sitter é uma solucdo das Equacoes
de Campo da Relatividade Geral para o caso de um espaco-tempo homogéneo e
isotropico dominado por uma constante cosmoldgica positiva A, ou seja, atende as
caracteristicas de (1.83), sendo considerado um caso muito especial do Universo de

Friedmann, cujo fator de escala tem a forma [45],
a(t) = age™, (1.125)

que descreve a evolugao do espago no decorrer do tempo durante a expansao, com o

parametro de Hubble independente do tempo dado por,

|87
Hy = %p/\ = constante.

Pelo fato da componente que conduz a inflagdo possuir densidade constante este
Modelo produz uma inflacdo eterna, o que estd fora das observagoes. Os Modelos
atuais satisfatorios consideram que a fase inflacionaria é dirigida por um campo
escalar que sob certas condi¢oes se comporta aproximadamente como uma constante

cosmoldgica [24], obtendo portanto uma expansao que cresce exponencialmente.

Dinamica do Campo escalar

Considerando o campo escalar inflaton ¢(t, ¥) real, sua evolucao é descrita pela
equacao?’,

¢+ 3Hp+V'(¢) =0, (1.126)

26 Willem de Sitter(1872 — 1934) matemético, fisico e astronomo holandés.
27 Essa expressdo é obtida por meio da conservacdo do tensor energia-momento em funcio do campo
escalar.
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que é a chamada equacdo de movimento do inflaton. O termo 3H¢ é responsavel por

amortecer a chegada do campo no seu minimo potencial, sendo um elemento de fric¢ao

[39).

Mecanismo de Slow-Roll

Uma caracteristica importante para haver inflacao é a rolagem lenta do campo
escalar ¢ através do potencial suficientemente plano até alcancar o estado de menor energia

e a oscilar ao redor deste (Figura 7).

Vi)
A

o

Figura 7 — Durante o periodo inflaciondrio o Universo se expande exponencialmente. Quando o campo escalar
chega perto do minimo do potencial, ele comega a oscilar, perdendo sua energia por atrito, acontecendo
assim o periodo de reaquecimento. As partes sombreadas equivalem ao Universo em expansdo. Fonte:
[39].

e 1? condicao slow-roll,

12

P < V(o) = 5 <<V(®), (1.127)

Essa condicao é necessaria, mas nao suficiente. Pois, é preciso que a energia cinética do
campo permaneca subdominante durante toda a inflagdo, ou seja, o potencial deve ser

sempre superior.

Para que o Universo retorne a sua evolucao ordinaria, quente e desacelerada em
relacao a inflagao, esta expansao deve ser rapida, o que favorece um tipo de uma expansao
exponencial. Dentro do mecanismo slow-roll, isto acontece se o potencial do inflaton for

aproximadamente constante,
V(¢) ~ constante = a(t) o ", (1.128)

isso induz uma fase aproximada de de Sitter.

e 22 Condigao slow-roll:
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Diferenciando (1.127) com respeito ao tempo obtemos:
b << V'(¢), (1.129)
aplicando na equacao de Klein-Gordon encontramos,
3H) ~ —V'(¢), (1.130)
assim a 2% condig¢ao pode ser reescrita como
o] << 3H|9], (1.131)

a partir disto, vemos que o potencial aproximadamente plano realmente domina a energia

cinética do campo escalar durante a inflacao.

Parametros Slow-Roll

As condigoes acima mencionadas podem ser resumidas nos parametros Slow-Roll.
Da 1* condigao temos o primeiro parametro slow-roll [39]:

2

M (VO (1.132)

T lvw)

Para 2* condi¢ao, devemos impor que a aceleracao do campo escalar seja muito

pequena. Entao, o sequndo parametro slow-roll é tal que,

V'(9)
V(e)

In| = M, << 1. (1.133)

Portanto, inflagao ocorre quando ha rolamento lento da energia cinética pelo
potencial, obedecendo estes pardmetros, ¢ << 1 e |n| << 1. O periodo de expansao

exponencial termina quando estas condigoes sao violadas, ou seja [24],

e(pr) = 1, n(¢s) ~ 1. (1.134)

em que ¢5 é o valor do campo no fim da inflacao césmica.

Nidmero de e-folds

O ntimero de e-folds?® N é uma parametrizacao de tempo, usada para definir a
quantidade de vezes que a poténcia do fator de escala cresce com o fator e [24]. Por
definicao,

IN=dina, = N= | " dina = /t " Hat, (1.135)

28 Folds - do portugués “dobras”.
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onde t; ¢ o inicio da inflacdo e t; é o final, eles sdo definidos como €(t;) = €(tf) = 1. Para

o regime slow-roll temos,

@i 1
= ———dg, 1.136
o \/2€Mpl ¢ ( )

onde ¢; = ¢(t;) é o valor do campo no inicio da inflagao.

Para resolver o problema da planura e horizonte é estabelecido um ntimero minimo
de e-folds. De acordo com as maiores escalas observadas da CMB, elas sao produzidas
sobre Neoyp ~ 60 antes do final da inflagdo, que é o valor minimo de N [39]. Um Modelo

Inflacionario bem-sucedido requer,

N > Neyp = N > 60. (1.137)

O comportamento exato do fator de escala, do inflaton e o valor de N dependem
da forma do potencial V (¢).

1.9 Observacées Cosmoldgicas

Nesta secao trataremos de forma qualitativa sobre os observdveis cosmoldgicos:
Radiagdo Cdsmica de Fundo de Microondas (CMB?), Super Novas do tipo Ia (SNIa),
Oscilagoes Actsticas Barionicas (BAOs) e a linha de 21-cm do hidrogénio neutro (HI) usados
para estimar parametros importantes na astronomia e cosmologia, que posteriormente sao

aplicados aos estudos dos espectros de poténcias.

1.9.1 Radiacao Césmica de Fundo de Microondas

As radiagoes da CMB sao uma das fontes mais ricas de informagdes sobre o Universo
primordial, pois se originam da dltima superficie de espalhamento (ou desacoplamento),
quando o Universo tinha aproximadamente 375 mil anos. Nos primeiros instantes suposta-
mente o Universo era muito denso e com altissima temperatura. Neste periodo os barions
(principalmente prétons, elétrons livres, néutrons) e fétons estavam acoplados formando
um unico plasma, pois os fétons eram espalhados continuamente pelo grande ntimero de

elétrons livres.

Devido a expansao, o Universo comecou a esfriar chegando a uma temperatura
de aproximadamente T, = 2,725+ 0,020 K [46], permitindo a intera¢ao entre elétrons e
prétons, criando assim as primeiras particulas de 4tomos neutros®’. Houve uma diminuicao
dos elétrons livres impedindo o espalhamento dos fétons®!, que desacoplaram-se dos
béarions, aproximadamente no redshift z, = 1090, 97 [1] e desde entao viajam livremente

no Universo.

29 Do inglés: Cosmic Microwave Background radiation.
30O mais abundante é o 4tomo de hidrogénio neutro (HI) formando neste perfodo.
31 Resumidamente, a taxa de espalhamento dos fétons se tornou menor que a taxa de expansao.
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Esses fotons carregam informagdes sobre os processos astrofisicos, interagdes entre
particulas, flutuagoes primordiais de temperatura geradas pela inflagao, formacao das
primeiras estruturas e etc. Todos esses processos podem ser estudados através das medidas

do espectro da CMB?2, polarizacdo e sua distribuicao espacial no céu.

O Wilkinson Microwave Anisotropy Probe® (WMAP) [1] mapeou as flutuagoes de
temperatura da CMB quando o Universo era jovem, cerca de 375 mil anos, condensadas
na Figura 8. Os padrdes nas imagens sao usados para tentar entender o que aconteceu
antes do desacoplamento e explicar os acontecimentos nos bilhoes de anos desde o inicio

do Universo.

Figura 8 — Flutuagoes da temperatura da CMB de quando o Universo tinha aproximadamente 375 mil anos. As
regides vermelhas sdo mais quentes e densas. Fonte: WMAP/NASA.

Resumidamente, a CMB fornece uma janela de observacao mais direta para o
Universo primordial e permite descrever as caracteristicas observadas hoje. Para uma
revisao mais completa sobre as anisotropias da radiacdo cosmica de microondas indicamos

a referéncia “CMB anisotropy science: a review” [47].

1.9.2 Super Novas do tipo la (SNIa)

As Supernovas (SN) sdo caracterizadas por explosoes de estrelas em seus estagios
finais de vida, causando uma grande emissao de radiacao. Emitindo uma luminosidade
extremamente intensa, equivalente & de uma galdxia inteira [13], observadas no céu
como uma fonte pontual de radiacao, atinge um pico de luminosidade e em seguida vai
enfraquecendo, até o fendomeno desaparecer. Essa observacao é feita através da curva de

luz emitida.

Elas sao classificadas de acordo com suas linhas espectrais de absor¢ao e as que nao
possuem linhas de hidrogénio em seu espectro sao chamadas de super novas do tipo I [48].
Dentro da classe de SNI, existe as super novas tipo Ia (SNIa), cujas luminosidades absolutas

sao aproximadamente constantes no pico de brilho observado. Esse fato possibilita a

32 Hoje a CMB é detectada equivalentemente como um espectro de corpo negro, com temperatura do
periodo de desacoplamento.
33 Sonda da anisotropia de microondas Wilkinson.
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determinacao das distancias até as SNIa. Assim, as SNIas sdo um tipo de velas-padrao
pelas quais pode-se medir as luminosidades observacionalmente e aferir as distancias

cosmoldgicas, como a distancia de luminosidade dj,.

Descobriu-se que a magnitude absoluta esta correlacionada com a largura da curva
de luz, ou seja, as supernovas tipo Ia tem curvas de luz mais largas [49]. Medindo ao mesmo
tempo a magnitude aparente e a curva de luz, é possivel, portanto, prever a magnitude

absoluta.

O pico (corrigido) da magnitude absoluta M é o mesmo para qualquer SNIa (Figura
9). Sob a suposigao de velas-padrao, podemos determinar a distdncia de luminosidade de

uma supernova medindo sua magnitude aparente m usando a relagao,
m = M + 25 + 5logyyd(z), (1.138)

em unidades de Mpc.

20— e -20]

light-curve timescale

as measured “stretch-factor” corrected

My =5 log(h/65)
My -5 log(hi65)
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Figura 9 — Comportamento das curvas de SNIa em baixos redshifts. A figura a esquerda mostra que o aumento
da luminosidade estd relacionado a uma dilatacdo da curva de luz, vemos uma pequena variagdo da
magnitude entre as SNIa. A figura a direita mostra a curva padronizada apé6s a corregao (brilho
méximo e duragdo) [48].

Sendo assim, as SNla sao observaveis importantissimos para medir distancias

cosmolégicas e determinar a taxa de expansao do Universo [48].

1.9.3 Oscilactes Acusticas dos Barions

As oscilagbes actsticas dos barions (BAOs) sdo ondas “congeladas” do periodo
de desacoplamento entre matéria e radiacao, que representam uma escala de agregacao
preferida na distribuigdo das galdxias, sendo consideradas como uma régua-padrao [9].
Elas tém sido usadas como umas das ferramentas cosmologicas poderosas e promissoras
para a restricdo de parametros cosmolégicos. Em particular, nos ajudam a determinar o

histérico de expansdo do Universo, bem como investigar as caracteristicas da EE [50].

Durante os primeiros 300-400 mil anos do Universo, as componentes de matéria

barionica e radiacdo formavam um plasma®! denso e quente, composto por elétrons, nticleos

34 0O Plasma é definido como uma colecdo globalmente neutra de particulas com carga se movendo
livremente [51].
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e fétons, este periodo é conhecido como era plasma [51]. Ao longo desta época, tinhamos

um Universo ionizado, a radiacdo e os barions estavam fortemente acoplados®®.

Devemos ter uma escala de tempo do espalhamento de Thomson muito menor que
a escala de tempo da expansdo do Universo ty(z) = H(z)"!. Observa-se uma transferéncia
de momento continua entre matéria barionica e radiacdo, ou seja, os fotons sdo espalhados
frequentemente, fazendo com que elas estejam em equilibrio térmico. Se definirmos o

tempo (caminho) médio dos fétons entre dois espalhamentos Thomson por [51],

1
ty = ——, 1.139
p (1.139)

onde o7 é a secao de choque do espalhamento e n, é a densidade numérica dos elétrons
livres, sendo que n. deve ser muito grande para que tenhamos t, << tg, assim, fétons e
barions sao acoplados com as temperaturas evoluindo da mesma maneira. Podemos definir
a taxa de espalhamento como,
c
I'=— =n.orc,
ls
em que ne = ny = nyo(1 + 2)3 para um Universo ionizado, onde n;, é a densidade numérica
dos barions e nyy é o valor atual da densidade numérica dos barions e ¢ é a velocidade da
luz no vacuo, logo,
c
I'= = npoore(l + 2)°.

S

(1.140)

Os fétons permanecem acoplados aos elétrons enquanto a taxa de espalhamento I' for
maior que a taxa de expansao H. Durante esta fase os fétons nao conseguiam circular
livremente, devido sofrerem o espalhamento pelos elétrons, o que caracteriza um Universo
opaco®®. Uma vez que, I' < H, os elétrons sdo diluidos rapidamente pela expansao, fazendo

com que nao haja mais interagdo entre eles e os fétons.

Uma consequéncia do acoplamento entre barions e fétons, é que qualquer perturba-
¢ao no plasma primordial produz oscilagoes que comportam-se como ondas acusticas, por
causa da gravidade e pressao dos fétons. Se considerarmos uma tnica perturbacao em
uma regiao esférica da densidade do plasma, ela se propagara para fora como uma onda

acustica com velocidade [51],
¢

Nyt (1.141)

Cs —

3pp . . - , .
onde R = 1o é a razao entre as densidades dos barions e fétons, sendo que ¢, pode assumir

P~
no maximo o valor de 1//3 [51]. Uma ilustracdo para uma tinica fonte de perturbacio é

apresentada na Figura3” 10.

Com a expansao do Universo a temperatura e densidade do plasma barion-féoton

diminuiram, fazendo ocorrer o momento da recombinac¢ao quando o Universo deixou de

35 Formando o fluido bdrion-féton.
36 A radiacdo ainda ndo havia se espalhado pelo Universo.
37 Fonte: <https://newscenter.lbl.gov/2009/10/27/evolving-search-2/>;
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ser ionizado e tornou-se neutro. Supondo que inicialmente os barions capturaram elétrons

e formaram apenas hidrogénio [52],
H+~vy+—p+e, (1.142)

no qual H simboliza o hidrogénio, v o féton, p o préton e e~ o elétron. Estes sao os
principais processos da dindmica de equilibrio dos barions, onde a reacao da esquerda
para a direita, é chamada de fotoionizagdo. O processo no sentido oposto é conhecido
como recombinag¢do, formando um atomo de hidrogénio. Por convenc¢ao, consideramos este
ultimo processo como sendo o instante em que 50% de matéria barionica estd em forma de

atomos de hidrogénio neutro, tal que t,.. ~ 360.000 anos, o que corresponde a 2. ~ 1090

[53].

Os fétons tém seu caminho livre médio aumentado devido a diminuicao da densidade
numérica dos elétrons. Em algum momento, o tempo de espalhamento médio do féton se
torna maior do que o tempo de Hubble H~!(z), definindo o evento de desacoplamento®®
entre fétons e barions no redshift z, ~ 1090 [2]. Este desacoplamento marca a emissao da
CMB que observamos hoje. Os barions ainda sofrem o espalhamento Compton®® por um
certo tempo, o fim deste periodo é denominado época de arrasto®®, marcado pelo redshift
Zarag ~ 1060 [2]. Apés os efeitos sobre barions cessarem, eles nao se propagam mais como
uma onda sonora, deixando uma casca esférica em excesso ao redor de cada perturbacao
inicial (Figura 10). O redshift de arrasto é definido como [54],

(Qmoh?)0:25
14 0,659(82y, gh?)0:828
by = 0,313(Qoh?) "1 +0,607(Qn0h%) "™,
by = 0,238(,0h*)"*%.

Zdrag = 1291 [T+ by (00", (1.143)

E o raio de arrasto (raio da casca) 7444 ¢ definido como o horizonte de som actstico 7

[54],

H(zdrag) 9 1+ Rarag + 1/ Rarag + Re
7«5:/ (1t )t = i1n\/ arag + Rareg i (1.144)
0 3keq \| Req

14 /Req

onde Ry = R(z4) € Rey = R(2¢), sdo as razoes entre as densidades dos barions e fotons
nos respectivos redshifts. O valor atual do horizonte sonoro de acordo com Planck 2018
[2] é ry = 147 Mpe.

1.9.3.1 Régua-padrao Estatistica

O raio caracteristico da casca esférica (horizonte de som) é impresso na distribuigao

de matéria do Universo como um excesso de densidade formando uma escala. A ME se

38 (s barions deixam de sentir a pressio da radiacao.

39 . . , ~ . « Y s s
Simplificadamente, os f6tons sdo mais numerosos e param de “sentir”’os barions antes que os barions
parem de “senti-l6s” ao redor deles.

40 Do inglés drag epoch;
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Figura 10 — Fenomeno de uma tnica oscilagdo actstica baridnica, mostrando a evolucdo de béarions e fétons. O
Universo inicial era composto do plasma barion-féton (vale ressaltar que ME fazia parte do fluido);
Imagine uma tnica perturbagdo, como uma pedra jogada em um lago: béarions e fo6tons se propagam
como ondas, viajando através do plasma em uma onda sonora. Com o resfriamento do Universo,
prétons e elétrons comegaram a se recombinar e formaram os atomos neutros, os fé6tons escaparam e
o Universo tornou-se transparente, enquanto os barions congelaram-se e pouco a pouco foram sendo
atraidos para halos de ME para formar as galdxias. A perturbagio original e seu eco moldaram um
tipo de régua-padrdo chamada oscilagdo actustica bariénica. Imagem: Martin White.

BARYONS PHOTONS

aglomera preferencialmente nesta escala. Ha, portanto, uma probabilidade aumentada de
que uma galaxia se forme em algum lugar que tenha super densidade remanescente da

onda de barions em qualquer lugar da casca [9].

A caracterfstica mais interessante da BAO na fungao de correlagao®! (veremos no
capitulo 4) é que a posicao do pico nas coordenadas comédveis praticamente nao muda,
desde a fase recombinacao. De modo que o tamanho fisico do horizonte sonoro é afetado

apenas pela expansao do Universo (Figura 11).

Figura 11 — Escala caracteristica do Horizonte sonoro. Fonte: [55].

Isso significa que a escala BAO rg, pode ser usada como uma régua-padrao estatistica
(SSR*?) para medigoes cosmoldgicas de distancia, taxa de expansio e restringir parametros,

semelhante ao conceito de usar supernovas do tipo Ia como velas-padrao.

41 E uma funcdo que relaciona duas regides ou mais e descreve como uma influéncia na outra.
42 Do inglés Statistical Standard Rulers
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e Velas-padrdo: sao objetos cuja magnitude absoluta, ou luminosidade, é conhecida
ou, alternativamente, cuja luminosidade varia com o redshift de uma maneira bem

compreendida;

e Réguas-padrdao: sao objetos de tamanho absoluto conhecido, ou cuja relacao de

tamanho-redshift é bem reconhecida.

A diferenca das BAOs em relacdo as supernovas é que elas nao sao um tnico objeto
mensuravel no céu. Sao sinais fracos distribuidos em grandes volumes, sendo portanto,

necessarias medigoes estatisticas [9].

Para ilustrar a ideia subjacente as SSR, imagine que todas as galdxias foram
posicionadas nas intersecoes de uma grade tridimensional regular de espagamento conhecido
L. As medidas de distancias do didmetro angular D 4(z) seriam triviais e terfamos a taxa
de expansao H(z) medida em um conjunto discreto de redshifts correspondentes aos pontos

médios entre as galaxias.

Agora imagine que comegamos a inserir aleatoriamente galaxias nessa grade regular.
Como o numero de galdxias distribuidas aleatoriamente aumenta, o padrao da grade
regular rapidamente se tornara dificil de enxergar a olho nu (Figura 12). Mas, o padrao

da grade subjacente ainda pode ser detectavel estatisticamente [9].

Figura 12 — Sobreposicdo de anéis do mesmo raio caracteristico L. Na imagem a esquerda é possivel visualizar
a escala radial preferida da distribuicdo de galdxias. Na imagem da direita a sobreposicdo de anéis
no plano “esconde” visualmente a escala caracteristica, a medida que o nimero de anéis aumenta e a
amostragem de cada anel individual é reduzida. Fonte: [9].

Contudo, reconstruir essa escala constitui um dos desafios da Cosmologia Moderna,
onde devem ser usadas as defini¢oes de transformadas de Fourier, remocao de ruidos etc, e

antes de tudo isto, é necessario entender as fungoes estatisticas basicas que sao utilizadas.



1.9. Observagoes Cosmoldgicas 57

1.9.4 A linha de 21 cm

Descobrir o que aconteceu nos primeiros bilhoes de anos da historia do Universo
é um dos desafios da Cosmologia Moderna. A linha de 21 ¢cm do atomo de hidrogénio é
considerada um rastreador conveniente dos eventos ocorridos nesse periodo, pois carrega

informagoes sobre a formacao das primeiras estrelas e galaxias.

1.9.41 O atomo de HI

O atomo de Hidrogénio é o elemento mais leve, simples e abundante do Universo,
estd presente em todas as dire¢oes e compoe a maior parte (~ 75%) da matéria baridnica
[56], ou seja, é um dos principais constituintes de qualquer galdxia ou aglomerados.
Estima-se que ele foi produzido nos primeiros 3 minutos do Universo, sendo condensado
nas seguintes formas: hidrogénio ionizado (HII), neutro (HI) e molecular (Hy). Acredita-se

que o HI neutro tenha se formado apds a recombinacao z ~ 1.090.

-

E portanto, um indicador de informacoes sobre a evolugao das estruturas desde
a época da recombinagao (z ~ 1.090) até o periodo da reionizagao (z ~ 7) [57], isso vai
desde a idade das trevas*® até a formacao das primeiras estrelas, um periodo ainda com
poucas informacoes observacionais. Na Figura 13, pode ser vista a evolucao cdsmica apds

o Big Bang até atualidade, onde é mostrado desde quando temos a linha de 21-cm.

Years after the Big Bang
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Figura 13 — Histéria do Universo. Os quadros vermelhos mostram os periodos observados pela CMB (a esquerda)
e por pesquisas com galdxias (& direita). O mapa mostra alguns dos periodos mais importantes da
histéria césmica, incluindo o nascimento das primeiras galdxias durante a idade das trevas, a época
da reionizacdo e o crescimento das galdxias nas formas que vemos hoje. Linhas amarelas mostram os
periodos acessiveis a pesquisas de mapeamento de intensidade: para a linha de 21 cm (em cima) e
a outras linhas (em baixo), por exemplo o CO (Monéxido de carbono), Lya e muitas outras. Fonte:
Imagem original de NAOJ [58] modificada por [59].

Todos os atomos ou moléculas emitem ou absorvem radiagdo em comprimentos de
onda especificos devido as transi¢oes entre seus estados atémicos ou moleculares. O sinal
do HI de 21-cm (linha de 21-cm) é observado por fontes astrofisicas no redshift de emissao

e ¢ usando como meio de restringir parametros cosmolégicos.

43 Dark Ages.
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Espera-se a linha de 21-cm fornega informagoes preciosas sobre as condigoes iniciais
do Universo. Além disso, o estudo da propriedades da linha de 21-cm quando combinados
com dados de surveys é considerado um indicador de distancias cosmolégicas, da velocidade

de rotacao dos discos galacticos e da distribuicao da densidade do hidrogénio neutro.

1.9.4.2 Linha de Emissao do Hl de 21 cm

O atomo de hidrogénio neutro (HI) emite uma linha espectral no comprimento
de onda de A = 21,11 cm. Mais precisamente, o spin do elétron no hidrogénio neutro
pode sofrer uma transicao conhecida como spin-flip** onde a propriedade de rotacao muda,
passando a ser oposto ao do préton no atomo de HI, fazendo com que o atomo va para
um estado de energia mais baixo e emita um féton de 21 cm, apresentado de maneira
simplificada na Figura 14. O oposto também pode ocorrer, ou seja, absor¢ao de um foton.
Isto é, o spin do elétron pode mudar passando a ter mesma orientacao que o do préton,
trazendo o atomo para um estado de maior energia. Essa transicao ocorre entre dois niveis

hiperfinos* do estado fundamental do 4tomo de hidrogénio neutro.

radiacéo
de A=21cm

Figura 14 — Transicdo entre niveis hiperfinos do estado fundamental do 4tomo de hidrogénio neutro. Os spins do
elétron e do préton no dtomo de hidrogénio neutro em seu estado fundamental, podem ser paralelos
(mesmo sentido de rotagdo) ou anti-paralelos (sentidos opostos). Fonte: [61].

A energia do foton emitido equivale a diferenca de energia entre os dois niveis,
FEy =5,9 x 107% = huy; €V, o que corresponde a uma frequéncia de aproximadamente,
o1 = 1420,4 MHz. Devido a expansao cosmica, a linha de 21-cm em escalas extragalacticas

¢ medida em um desvio para vermelho (redshift) de acordo com a relagao [62],

AMz) = Aar(1+ 2). (1.145)

O spin-flip pode ocorrer devido as colisoes entre diferentes particulas, por exemplo,

entre dois 4tomos de hidrogénio ou um atomo de hidrogénio e um elétron (ou um préton)

44 Giro de spin.

45 Niveis hiperfinos de energia de um dtomo produzem separacdes em outras linhas espectrais de frequéncias
muito préximas, devido a interagdo do momento magnético de spin do niicleo com o momento magnético
dos elétrons [60].
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[62]. Sendo assim, a linha de emissdo 21-cm é criada aproximadamente no mesmo periodo
de formacao das BAOs. Deste modo, podemos reconstruir as BAOs e retirar informagoes

cosmoldgicas por meio da observacao desta linha.

As observagoes da linha 21 cm nos fornecem caracteristicas sobre as galaxias e o
periodo de reionizacao, além disto, pode nos informar sobre a fisica fundamental, pois
parte do sinal rastreia o campo de densidade, fornecendo informagoes sobre as massas de
neutrinos e as condigoes iniciais desde a época inicial da inflacdo césmica na forma do

espectro de poténcia de 21-cm [62].

As analises usando a linha de 21-cm sao feitas medindo o fluxo que chega originado
das galaxias que emitem o HI. Este fluxo corresponde a uma temperatura de brilho 7; para
varios redshifts e &ngulos no céu [63]. De forma similar & CMB, como resultado se tem
uma série de mapas do céu com flutuagoes da temperatura T;,. Mais a frente apresentamos
a expressao matematica dessa temperatura, que serd importante para defini¢do do espectro

de poténcia angular do HI.
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2 Flutuacoes Cosmolégicas

Anteriormente vimos o Modelo FLRW para um Universo homogéneo e isotrépico
(Modelo Padrao Cosmolégico), que facilita o estudo da dindmica do Universo. Mas por
causa da homogeneidade, galdxias ou outras estruturas nao podem ser formadas, pois
quando observamos suas distribuigdes no Universo, notamos ndo homogeneamente [3].
Na Figura 15 observamos regioes mais densas em comparacao com a densidade média
de matéria e imensos vazios, de modo que as inomogeneidades sdo mais evidenciadas em

pequenas escalas! (menores que 100 Mpc).

Figura 15 — Mapa 3D da distribui¢do das galdxias em funcdo do redshift. Cada ponto é uma galdxia e a regido
em preto é a nossa galdxia. A paleta de cores mostra a densidade local. Fonte: M. Blanton e SDSS
II1.

De acordo com as flutuacdes da CMB, apresentadas na Figura 8, o Universo
primordial era muito mais homogéneo do que hoje, com média de inomogeneidade da
ordem de 1077 [1], significa que as flutuacdes de densidade iniciais eram muito pequenas?

e supostamente foram amplificadas durante o periodo inflacionario [64].

Para entendermos como todas as estruturas se formaram e evoluiram com o tempo,
precisamos considerar as nao-homogeneidades no campo de densidade primordial. Os
termos que descrevem as inomogeneidades e anisotropias sao encontrados por meio de
uma expansao em primeira ordem das equagoes da cosmologia introduzidas no capitulo 1,

sobre o estado de ordem zero (ndo-perturbado ou de fundo cosmoldgico).

A evolucao dessas perturbagoes de densidades primordiais resulta da interacao

L Isso significa que a homogeneidade é percebida a partir de quando olhamos grandes niimeros de grupos

de aglomerados de galaxias, ou seja, observamos o Universo em larga escala.

Um exemplo simples para entender melhor essa ordem das inomogeneidades é o seguinte: Imagine que
vocé tenha um monitor de computador que inicialmente estéd desligado, em seguida ele é iniciado, mas
é colocado na tela suspensa, dificilmente serd possivel identificar as diferencas entre as duas situagoes.
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entre campos de densidade dos diferentes componentes do Universo e a métrica espago-
temporal. Essa interagao é governada pelas equagoes de Einstein perturbadas e pelas
equagoes de Boltzmann. Para obtermos as expressoes matematicas usaremos como base a

3

teoria de perturbacoes lineares”, uma das mais importantes na cosmologia para explicar

o crescimento e evolugao das perturbagdes primordiais [45], uma vez que, se tratam de

quantidades muito pequenas.

2.1 Dinamica da Flutuacoes
A métrica FLRW para um Universo plano é dada por:
ds* = dt* — a’(t) |dr® + r?dQ?] (2.1)

frequentemente chamamos espago-tempo de fundo (do inglés background). Introduzindo a

seguinte transformacao na métrica,
dn=— (2.2)
em que 7 é o tempo conforme, ficamos com,
ds* = g, datdz” = a*(n) [an — §;da’da? | (2.3)

onde z* = (n,r,60,¢) e adotamos ¢ = 1. Os simbolos de Christofell, tensor e escalar de
Ricci, tensor de Einstein, tensor energia-momentum e equagao de Friedmann desta métrica
estao expostos no Apéndice B.1. A partir da equacao anterior vemos que o tensor métrico

deste elemento de linha tem a forma,

Gu = diag(a®, —a®, —a?, —a®). (2.4)

Essa mudanga de variavel é relevante, pois o fator de escala se torna um fator
conforme e além disso, a métrica FLRW escrita no tempo conforme é similar a métrica de

Minkowski multiplicada por a(n).

2.1.1 Espaco-tempo perturbado

A perturbagdo de uma determinada quantidade é dada pela diferenca entre o valor
que tal quantidade assume no espago real (perturbado) e o valor de fundo [26]. Para a

perturbagao da métrica temos,

09w = Y — Guuv- (2.5)

3 Para estudos mais detalhados veja Teoria de perturbagcées Cosmoldgicas [65].
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Daqui em diante os termos com barra superior denotarao equagoes da cosmologia padrao

nao-perturbadas. O elemento de linha para um espago-tempo perturbado torna-se,
ds® =[G + 69, (2)]dx"dz”, (2.6)

tal que [0g,,| << [Guw!.

E conveniente reescrevermos as equagoes de campo da relatividade para as pertur-

bacoes partindo das equagoes de Einstein,

1
R, — EQWR = 871G,

contraindo com a métrica g"” obtemos o valor do escalar de Ricci,
R = —8nGT, (2.7)

onde usamos o fato de T' = ¢g""T),,. Assim, obtemos:

1
R, = 87G (TW - QgWT) , (2.8)
variando esta equagao, determinamos

1 — 1
5R,,, = 871G <6TW — 09T - 2§W5T> . (2.9)

Usando a equagao (2.7) e o escalar de Ricci (B.2), encontramos a perturbagao da

equacao de Finstein em 1* ordem, calculada no tempo conforme, ou seja,

/ 2
SR, +3 (W) 5g = 87G (my - ;gw,éT) , (2.10)
a

na qual H = aH e H' = OH/0n. As definigoes dos elementos geométricos perturbados

desta equacao se encontram no Apéndice B.2.

Segundo Mukhanov 2005 [45], a contribuicao perturbativa dg,, ¢ um tensor simétrico
composto por 10 equacoes linearmente independentes, que pode ser divido em 3 categorias:

escalares (U), vetoriais (C}) e tensoriais (7;;). Tais componentes sdo definidas segundo,

dgoo = 2a°V,
dgoi = 2a*C;, (2.11)
0gij = a*vij.

Devemos decompor essas perturbacoes em partes irredutiveis?, procedimento este

que resulta em:
6900 = 2a2\I]7
dgo; = 2a°(0; B + 31)7 (2.12)
8gs; = a>(—206;; + 20,0,E + 0, Fy + 0,F; + D).

Uma abordagem mais detalhada sobre esta decomposi¢do pode ser vista nas referéncias [45][26][24].

4
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Logo, a parte temporal ja se encontrava na sua forma irredutivel, pois depende apenas
do escalar ¥. Enquanto dgy; é funcao do 3-vetor S; de divergéncia nula 9,8 =0e pelo
divergente do escalar B. O termo dg;; tem dependéncia com os escalares ® e E, o 3-vetor

A A

F; e o tensor simétrico D;;, que possuem propriedades de divergéncia nula: 0;F; = 0,

K
9; D’ = 0 e trago nulo D} = 0.
Essa ¢ a chamada decomposi¢io SVT?® (escalar-vetorial-tensorial) e mostra-se como
uma ferramenta 1til para estudar a evolugao das perturbagoes, pois os modos escalares,
vetoriais e tensoriais nao se misturam e podem ser analisados individualmente. Cada um

destes modos produzira efeitos distintos, descritos como [26, 45]:

Modos escalares: Sao perturbagoes ocasionadas pelas inomogeneidades na densi-
dade de energia, que exibem uma instabilidade gravitacional e dao origem as estruturas

do Universo. Essas perturbagcoes sao escritas como,

20 0;B
69 = a’ ' ; 2.13
9w — @ (77) (&B _2((I)5z‘j B 818,E)> ( )

Modos vetoriais: Sao perturbagoes relacionadas aos movimentos rotacionais
do fluido cosmoldgico, responsaveis por produzir campos magnéticos e costumam decair
rapidamente, nao tendo assim interesse cosmoldgico. A perturbacgao do tensor métrico é

escrita como,

, 0 S
59/(11/) = a*(n) (S’ 8F + aﬁ,) : (2.14)
i il il

Modos tensoriais: Sao perturbacoes que produzem as ondas gravitacionais. Na
aproximacao linear, as ondas gravitacionais nao induzem nenhuma perturbagao no fluido

perfeito. Essas perturbacoes sdo escritas como,

0 0
59/(3 = a*(n) (0 f)) . (2.15)
ij

Somando as perturbacoes do tensor métrico definidas acima e o tensor métrico de

fundo (2.4), podemos escrever a métrica (2.6) da seguinte forma,

ds* = a*(n)[(1+20)dn? + 2(8,B + S;)dz'dy — (1 + 20)d;dz'dz’ +  (2.16)
+(20,0;F + 0;F; + 8,F) + Dy;)da'da?).

2.1.2 Escolha de Gauge

Para analisarmos as perturbagoes cosmolégicas ocorridas na densidade de energia,

precisamos estudar a diferenca da evolucao destas perturbagoes num mesmo ponto do

5 do inglés - scale-vector-tensor.



2.1. Dinamica da Flutuagoes 65

espago-tempo fisico (ndo homogéneo e anisotrépico, onde ocorrem as perturbagoes), e
no espaco-tempo homogéneo e isotropico descrito pela métrica de fundo FLRW. Quando
fazemos esta comparagao percebemos que estamos lidando com geometrias diferentes.
Logo, se faz necessario uma transformacao de coordenadas entre os dois referenciais, ou
seja, uma transformagao de calibre (ou transformagdo de Gauge), para descrever de forma
univoca o mesmo ponto em dois espago-tempos perturbados. Esta correspondéncia é

chamada de escolha de gauge [45].

As perturbagoes sdo definidas num mesmo ponto como:

5@(777 x#) = Q(na x#) - Q(na lﬂu)? (2'17>

sendo Q a quantidade ndo perturbada.

Sob as transformagcoes de gauge as perturbacoes de um escalar s, um 4-vetor v* e

tensores T}, (covariante) e T (contravariante) sao definidas das seguintes formas:

95| (a) = 6s|(p) — Op50a*

OvH|(a) = SV*|(5) — ONOxH D — O\D o

5TW|(A) = 5T/w|(B) - auélf’BT#ﬂ — @Lé'xaiw - 8PTHV5J;0
STH|(ay = 0T | () + Opbx"THP + 0, 02" T — 9,TH x*,

(2.18)

onde s, v*, T/w e T" sdo elementos de fundo FLRW, enquanto A e B sdo sistemas de

coordenadas perturbados genéricos [24, 26].

Aplicando a transformacao de gauge no tensor métrico perturbado g,,, nota-se que
no novo sistema de coordenadas as perturbagoes também podem ser dividas em variagoes
escalares, vetoriais e tensoriais. Desta maneira, podemos analisi-las separadamente [45].
A partir de entao, apenas as perturbagoes escalares serao consideradas, pois elas sao as

responsaveis pela formacao das estruturas em largas escalas.

2.1.3 Perturbacoes Escalares

Considerando a contribuigao das perturbagoes escalares na métrica (2.16), descritas

pelos campos ¥, ®, B e E, temos

ds® = a*(n)[(1 + 2¥)dn? + 20; Bdx'dn + (20,0, F — (1 + 2®)d;;)dz"dx?]. (2.19)

Essa métrica pode ser reescrita no gauge Newtoniano®, onde F = B = 0. Assim,

ds® = a*(n)[(1 + 2¥)dn* — (1 + 2®)d,;dx"dz’). (2.20)

6 E uma escolha de calibre que deixa o elemento de linha FLRW sem termos cruzados, ou seja, possui

apenas as componentes temporais e espaciais.
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Para o caso particular em que ¥ = ®, ficamos com uma variavel de perturbagao,
entdo nos deparamos com a generalizacdo do potencial gravitacional Newtoniano’. Outro
motivo para escolha deste gauge é que o elemento de linha implica em dilatagdes no tempo

e espacgo devido a perturbacao.

O préximo passo é encontrar os tensores perturbados, cujos resultados estdao no
Apéndice B, para entao, calcular as equagoes de Einstein e em seguida obter o tensor
energia-momento perturbado. Ao fazer isto, completa-se a descricao da dinidmica das

perturbagoes.

2.2 Evolucao da perturbacées

Consideremos pequenas flutuagoes em torno da densidade média dos constituintes

do Universo primordial,
p(Z,t) = p(t)+dp(@, 1),
pE 1) = plt) + At
7,0, 2.21)
onde §(Z,t) << 1, p(t) é a densidade média descrita pela cosmologia padrao e dp = pd.

Assim, o contraste de densidade pode ser escrito como,

5(T,t) = pg;)t)—l. (2.22)

Trabalhamos no regime linear, entao as perturbagoes sao calculadas perturbando

até primeira ordem o espago-tempo FLRW descrito pela métrica (2.20).

Partimos da hipétese de fluidos ndo interagentes® e depois faremos uma breve
discussao para casos em que ME e EE estao acopladas no setor escuro. As equacgoes a

seguir podem ser usadas para descrever a evolu¢ao de um tnico fluido ou mais.
A 4-velocidade total perturbada é dada por [66]:
Ut = [a_l(l - \I/),a_lvi] ,
U,=gU" =[a(l1+7), —av,]. (2.23)
onde v* é a 3-velocidade e a 4-velocidade estd sujeita ao vinculo U,U* = 1.

Consideramos o tensor energia-momento nao-perturbado para um fluido perfeito

com 4-velocidade u* = (1,0,0,0), equagao de estado” e velocidade do som adiabatica como
7
8

O que justifica o nome deste sistema de coordenadas, como gauge Newtoniano.

Neste caso, o tensor energia-momento total sera dado pela soma dos tensores energia-momento de cada
fluido, cada um sendo covariantemente conservado [34].

A pressao é uma funcao da densidade de energia e da entropia, p(p, S), mas as perturbagdes observadas
na CMB sdo compativeis com a previsdo de perturbagdes adiabaticas [67], desta forma podemos
descartar os termos relacionados a entropia. Consideraremos apenas fluidos barotrdpicos, ou seja, p(p)
a pressao é uma fungao apenas da densidade.
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[68],
w = p/p, (2.24)
—/ !
2 p W
= T 2.25
C T T T I w) (2:25)
assim temos:
T = (p~+D)Uuty — PG = p(1 + W)yt — WPGpuw,
" = p(1+4 w)itu, — wpd”, (2.26)

perturbando essa equacao,

6TV = dpuru, + dpuu, + (p + p)oU"u, + (p + p)u'oU, — épdt),
§TH = plo(1+ )atu, + (1 + w) (UM, + udU,) — c264], (2.27)

2
s

aqui introduzimos a velocidade do som!® ¢? = §p/dp. Usando a parte perturbada das

equagoes (2.23), juntamente com a 4-velocidade de fundo, encontramos:

0Ty = po,
0T = (p+p)a'oU; = —p(l+w)vs, 0Ty = p(l+w)o, (2.28)
OT! = —c2od,

O tensor energia-momento total perturbado é escrito como:

7 = p(l+9),
70 = —p(1+ w)ui, Te = p(1 + w)' (2.29)
T; = —plw+co)d;.

Usamos dp = pd e dp para descrever as grandezas perturbadas.

O tensor energia-momento (2.29) satisfaz a lei da conservagao,

v, TV =0,
9, T¢ + T TP — TP T = 0. (2.30)

pptv

Substituindo nessa equagao, o tensor energia-momento total perturbado (2.29) e os
simbolos de Christoffel totais perturbados, com (B.1) e (B.4) no Apéndice B, obtemos
as equacgoes da conservagao de energia que descrevem a evolugao das perturbagoes e da

velocidade. Calculando primeiro para v = 0, temos:

(6p) + (p+ p) (0" — 3®") + 3H(5p + 6p) = 0,
p'o +pd' + p(O' — 30) (1 +w) + 3Hpd(1 +¢3) = 0,
&+ 3H(c2 —w)d + (0 — 39) (1 +w) =0, (2.31)

10 A velocidade do som nesta forma é depende do gauge, e é escrita desta maneira mais geral devido
aos processos dissipativos que geram perturbacoes de entropia no fundo cosmoldgico, contudo nés
desprezamos essas perturbagdes.
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onde § = 9;v° é a divergéncia da velocidade e a aspa significa derivada com respeito ao

tempo conforme 7). Utilizamos a equacao de ordem zero,
P+ 3Hp(1+w) =0, (2.32)

para obtermos a equagao (2.31) que é de 1* ordem e chamada de equagao da continuidade

perturbada. Outra relagao é:

= —3H( —w), (2.33)

Calculando para as coordenadas espaciais v = i, a equacao de conservagao (2.30)

fornece:

—[vi(p+ D) = (p+ px)(dHv; + V) — 9;0p = 0,

4 o .
i p(1p+ oy ,a<1p+ Dk ﬁ(flj—pw) —4Hu =00 =0,
—v} + 3Hv; — p(lw—/fw)vi + 3Hwv; — p(fzj_pw) —4AHv; — 0,V =0,
W 2
V) + [H(l—Sw)Jr(lw)] v; + (1;w)ai5+aixp:o, (2.34)
em que usou-se as equagoes (2.32) e (2.33).
Para a divergéncia, temos:
W’ 2
6 + l%(l — 3w) + (1+w)] 6+ a ;w>v25 + V20 =0, (2.35)

essa equacao descreve a evolucao da velocidade de um fluido cosmolégico.

Escrevendo as equacoes de Einstein perturbadas através de,
0GY = 81GITY, (2.36)

e usando os tensores perturbados (B.6) e (2.28) encontramos:

(00) — V?® —3H(HY + &) = 47Ga*pd (2.37)
(0i)) — V(' +HY) = —4rGa’p(1 + w)9, (2.38)
(i=37) — " +HRY + )+ 2H +H)® = 4nGa’c2ps, (2.39)
(i #j) — V=20 (2.40)

Para facilitar escrevemos as equagoes encontradas anteriormente no espaco de
Fourier, usando as seguintes relagoes:

V; — ik, (2.41)

Vi=vV.V' — k% (2.42)
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onde k é o nimero de onda comédvel que se mantém fixo para cada modo de Fourier. As
perturbagoes também sao expandidas em func¢ao de suas transformadas de Fourier, no

Apéndice B.7 e utilizando a equacao (2.40)'!, obtemos:

§ +3H(2—w)d = —(0—3P)(1+w), (2.43)

0+ |H(1 —3w) + W 0 = el §+k® (2.44)
(1+w) (1+w) ’

O+ 3H(H® + @) = —4nGa’pd, (2.45)

(@ +H®) = 4nGa’p(1+ w)b, (2.46)

D" + 3HY + (2H' + H)® = 4rGa’cEpd, (2.47)

onde 0 = ik/v;. Todas essas equagdes sdo uteis para entendermos como as perturbagoes

evoluem.

4]
Substituindo dp = —]; na equagao de Einstein (00), depois igualando-a com a
CS
equagao de Einstein (ij) e usando o fato de ® = U, encontramos a equagdo que descreve a

evolucao do potencial gravitacional:

D" + 3H(1 + ) — V2D + [2H + H* (1 + 3¢2)]® = 0,
D"+ 3H(L+ ) + k2D + 2H + H* (1 +3c2)]P =0 (2.48)

No espaco de Fourier todas as equagoes de perturbacoes irao depender do nimero
de onda k (deixaremos isto implicito) e do pardmetro conforme de Hubble H. Temos uma
relagao do comprimento de onda conforme da perturbacao e do nimero de onda, dada

2ma

por: A T mais precisamente k = DN Com base nisto é interessante definirmos dois

regimes:

e Modo de super-horizonte (ou super-Hubble): os comprimentos de ondas sao

maiores que o raio de Hubble: A > H~!;

e Modo de sub-horizonte (ou sub-Hubble): os comprimentos de onda sdo menores
de o raio de Hubble: A < H~1.

Na Figura 16 é possivel visualizar a evolugao do raio de Hubble para trés comprimentos
de ondas ficticios. O tempo em que um modo de Fourier sai do raio do Hubble depende
do niimero de onda. Eles voltarao a entrar no raio do Hubble mais tarde, durante as
épocas dominadas pela radiacao ou pela matéria, porque o raio do Hubble se comporta de

maneira diferente durante essas épocas'?:

e Inflacdo cosmica: H~! ~ constante;

1 Neste caso, reconhecemos a varidvel ® como um andlogo ao potencial gravitacional newtoniano.
12 No perfodo inflacionario, todos os modos sdo sub-Hubble, isto é uma caracteristica especifica deste
cendrio, sem ele seria invidvel a formacao de estruturas.
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e Era de dominacao da radiacdo: H ™! o a?;

e Era de dominacao da Matéria: H~! o a/2.

ubble
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Raiode H
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Figura 16 — Evolucdo do raio de Hubble H~* (linha sélida preta) versus o tempo fator de escala a durante o
periodo de inflagdo césmica, era da radiacdo e era da matéria. As linhas tracejadas sdo os modos de
Fourier onde os nimeros de onda sdo A; (linha vermelha), Az (linha verde)> A1 e Asz(linha roxa)> ..

O comprimento de onda que entra no raio de Hubble no periodo de equivaléncia é
denotado por: A.,. Quando o comprimento de onda se torna menor que o raio de Hubble,
as interagoes entre os componentes acontecem, favorecendo a formacoes de estruturas
cosmicas. Podemos perceber que as perturbacoes crescem dependendo da expansao do

Universo.

2.2.1 Funcao de Crescimento e taxa de crescimento

De acordo com a teoria das perturbacoes lineares, as flutuagdes com comprimentos
de onda muito menores que o horizonte de Hubble (sub-horizonte), ou seja, k >> H,
crescerao indefinidamente na densidade de energia se nao houver uma forca que impeca
a atragao causada pela gravidade. Esse colapso termina em algum momento, se o fluido
possuir pressao, significa que durante a era da radiagdo nao houve possibilidade das

perturbagdes crescerem o suficiente para formar as estruturas [69].
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Aqui neste tépico iremos abordar sobre a func¢ao de crescimento, que descreve a
evolugao das flutuagoes e taxa de crescimento que mede o quanto as perturbagoes foram
amplificadas, sendo elas de extrema importancia em nosso estudo. Para isto devemos

avaliar a partir da era de dominagao da matéria.

Iniciando pelo fato de estarmos estudando modos de sub-horizonte (k >> H), a

equagao (2.45) se torna:
E*® = —4rGa®po, (2.49)

que corresponde a equacao de Poisson. Com as definigdes de densidade critica (1.57) e

pardmetro de densidade (1.58) podemos encontrar a relagao,
3
Ed = —EHQchSm. (2.50)

Para fluidos ndo interagentes (evoluem de forma independente) podemos usar o pardmetro
de Hubble (1.94). Derivando com relagao do tempo conforme temos,

. 3H? (20, 5
Y= ( > +Qm5m> S (2.51)

2.2.2 Um fluido de Matéria

Considerando um fluido'® sem pressao e que tenha uma pequena velocidade do

som no nivel perturbativo,
w =0, (2.52)
2 << 1. (2.53)
Usando (2.52) e (2.53) em (2.44),
0., + Hby, — 2 k20 — K2, = 0, (2.54)

e utilizando (2.52), (2.53) e (2.51) em (2.43),

8 40, —30" = 0,
2 QQ / 6/
5;n+em+32‘2( ,;f +Qm5m>6m — 0,
5 40, = 0. (2.55)

Agora derivando com relagdo ao tempo conforme a equagao (2.55), depois substi-
tuindo 0/, (2.54) e (2.50), achamos:

o — Hbp + K*® + ¢, k0, = 0, (2.56)
o+ Ho + (cimk:? - 2H29m> Om = 0, (2.57)

13 Aqui vamos tratar de um caso genérico contendo um tnico fluido de matéria e depois generalizar para
casos mais reais.
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. 3 L
essa equacao’? nos mostra que se: ¢, k* — §H2Qm > 0, a pertubagao nao crescerd [69].
Quando ¢, ,,k << H, as perturbacoes crescem livremente, assim encontramos a expressao

que descreve as evolugao das perturbagoes de matéria,
1" ! 3 2
0,, + Ho,, — 57—[ Qb = 0. (2.58)

Vemos que a equacao diferencial acima é de segunda ordem, entao possui duas
solugoes possiveis e nao envolve derivadas com relacao as coordenadas espaciais para

d(n, ), o que permite decompor a solugao da seguinte forma,
Om(n, @) = €, () Dy, (n) + €,(Z) D, (n), (2.59)

onde D, é o modo de decaimento’ e D o modo de crescimento, € e €, sdo funcoes
arbitrarias para o campo de contraste de densidade em algum momento, escolhidas de

acordo com a normalizacao dos modos de crescimento e decaimento, por exemplo:

Gm0(7)
Dyo

(%) — (2.60)
onde 0,,, o(%) é a perturbacao de densidade no tempo atual e D:@o ¢ a fungao de crescimento
da matéria hoje, convencionada como D;;O = 1. E comum escrevermos as expressoes

cosmolégicas em funcao do redshift z ou fator de escala a,

Dy "
= Sn0(@)D(2) = 6@ D(2), (2.61)

onde nés suprimimos o indices + e m da fungdo de crescimento, escrevendo apenas D(z)

para deixar a expressao mais limpa. Portanto,
Om x D(2) ou D(a). (2.62)

E conveniente definir a taza de crescimento linear adimensional de matéria [52],

dlnd,,
dna ’

_ dinD
" dlna

fla) = ou f(a) (2.63)

essa taxa determina o fluxo da velocidade peculiar e as distorgoes de redshifts. Em escalas
lineares, as velocidades peculiares sdo obtidas através da equacdo de continuidade (2.55),

onde podemos escrever em func¢ao de f usando a relacao (B.64), logo:

Hf S+ O = 0. (2.64)

14 No limite de Minkowski H — 0 essa expressdo se reduz a equacdo cldssica para um fluido 6”4 c2k%5 = 0.
15 Nos tltimos tempos, o modo de decaimento de torna irrelevante, pois a solucio de crescimento é
dominante.
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As vezes é melhor escrever a equagao (2.58) no tempo césmico ¢, através das relagoes
(B.62) e (B.63). Assim,

bm + 2HG,, — 2QmH25m =0, (2.65)
ou através do nimero de e-folds N = Ina como:
d*s m ds, 3
m AN 4 1) =2 20,0, = 2.
Nz " (’H AN T2 0, (2.66)
onde usamos a rela¢ao 0,,(Ina) = 6,,/H. Pela relagao (B.65) temos:
H 1 1
- _Z 2.
n - 2 3" (267)

utilizamos a notacao (") para d()/dN. Entdo, para w =0 e €, = 1 (Universo de Einstein
d’Sitter) temos,

1 3
O — =5 — =8, =0 2.68
cujas solucodes sao do tipo: d,, = Ae™ = Aa™, onde A e n sdo constantes. Logo,
Smla) = Ara + Aya™?, (2.69)

a funcdo de crescimento é: D(a) = Aja. E em termos do tempo césmico: D(t) = At3/2,
Isso quer dizer que as perturbagoes crescem proporcionalmente com o fator de escala. Para

um Universo vazio a fungdo de crescimento é: D(a) = constante, ndo ha crescimento.

2.2.3 Dois Fluidos: matéria e radiacao

Para um Universo contendo radiacio (w = 1/3 e ¢ << 1) e matéria (w = 0 e
c? << 1), a matéria é composta por ME e matéria baridnica que possuem a mesma equagao
de estado, de forma que interagem apenas gravitacionalmente, encontramos um conjunto
de equacoes para as perturbagoes e velocidade das duas componentes, seguimos a mesma

abordagem feita para o caso de apenas uma componente na se¢do anterior. Entao,

8 = —b, + 39, (2.70)

0, = —HbO, + k(26 + ®), (2.71)

5 = —;1(& 439, (2.72)

g = i (ici&a - <1>> , (2.73)

(P +HD) = —4nGa*(1 + wep)piby, (2.74)

2D 4+ 3H(D + HD) = —4nGa’pioy, (2.75)

onde o sub-indice t é para denotar a quantidade total das fungoes,

ﬁt(st - ﬁm5m + ﬁr(sr, (276)
e

Wef = = —, 2.77

! s (2.77)

0, = 0, +0,. (2.78)
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No sub-Hubble (k >> #) temos:
k20 = —37{2(Qm6m +9Q,6,). (2.79)

De forma similar & (2.58) nds encontramos as equagoes para perturbagoes de sub-horizonte

das componentes de matéria e radiacao,

5 MG, — 27—[2(Qm5m +0,8,) =0, (2.80)
]{?2
o =0 (2.81)

As solugoes sao semelhantes as encontradas anteriormente, pois para a era da
radiagao €2, & 0 e Q ~ 1. E as perturbacoes de radiagao oscilacdo em torno de zero,
assim a média da radiacao é (9,) =~ 0 [69] e quando aplicada na primeira equacdo temos:

Q0 0m + €0, = 0, restando apenas:
o+ HEL ~ 0, (2.82)
cuja solugao é dada por [69]:
o0m = C) +Cg/a_1d77, (2.83)

vemos que a solucao fornece uma funcao de decaimento com correcao logaritmica dada

pela integral, fazendo com que as perturbac¢oes de matéria evoluam apenas levemente.

Durante a era de dominagao da matéria temos: [€2,,0,,,| >> |£2,.9,, fornecendo uma

solugao similar a (2.69),

Om X a. (2.84)

Outro ponto importante é que a matéria é composta por barions e ME, pois ambas
possuem as equagoes de perturbagoes semelhantes, contudo os barions correspondem a
uma pequena fragdo da densidade de matéria: [Q.0.] >> |dy|. Fazendo com que as
perturbacoes para os barions se acoplem as de ME!®, de modo que poderfamos escrever

O COMO 0.

2.2.4 Matéria e constante cosmoldgica

Para os Modelos onde considera-se a contribui¢ao da matéria e uma constante

cosmolégica diferente de zero, a solucao de (2.58) é dada por [70]:

50 H(a) [o da
Dla) ==, /0 (@H(d)/Hy)® (2.85)

16 Tsso explica o motivo pelo qual os barions caem no pogo potencial de ME [69].
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onde H(a) é dado por (1.88). Essa andlise ¢é feita na fase atual de expansao do Universo,
entao a formulacao matematica é expressa em termo dos valores atuais parametros cosmo-
l6gicos, de modo que negligenciamos a influéncia da radiacao. Fizemos a demonstracao

desta equacgao no Apéndice B.12.

A taxa de crescimento para este Modelo pode ser escrita como [71]:
F(Qn, Q) = Q22 (2.86)
para 0,001 < Q,, <1.

A equagao de crescimento (2.85) é muito usada nos estudos sobre estrutura em larga-
escala e implementada em codigos que resolvem as equagoes cosmologicas acopladas como
o CLASS!Y" e CAMB!®. Casos em que se considera a contribuicao de todas as componentes

119

ou Modelos em que interagem de forma nao-gravitacional™” s6 podem ser resolvidas

computacionalmente, pois temos um nimero muito grande de equagoes acopladas.

Fizemos uma abordagem bem geral a respeito das equagoes de perturbacoes e de
velocidade das componentes do Universo, levamos em consideragao somente casos em que a
interacao é apenas gravitacional. Contudo, no estudo de perturbagoes existem um conjunto
de equagoes para as componentes que podem levar em conta interagoes nao gravitacionais,
como por exemplo, antes do desacoplamento, quando os barions e fétons formavam o
fluido féton-barion. Que podem ser usadas para analisar a formacao de elementos leves, a
recombinacao de prétons e elétrons em atomos de hidrogénio neutros e muito mais. Neste
caso, as distribui¢oes de probabilidade dos fluidos no espago de fase nao sao mais descritas
por:

1

E_ bl
exp(zﬂ“)il

onde E = /p? +m? é a energia relativistica, p o potencial quimico e T" a temperatura do

ft,p) = (2.87)

fluido. O sinal positivo (4) ¢ a distribuicao de Bose-Einstein (BE) usada para descrever
particulas tipo bdson, como os fétons e o sinal negativo (—) é a distribuicao de Fermi-Dirac

para particulas tipo Férmions, como os barions.

A distribuicdo de probabilidade serd funcao®® do tempo, posicio e momento,

fi(z#, P*). Deste modo, o tensor energia-momento se torna,

dP PP,
T = g f = o D) (2.88)

onde g; ¢ a degeneracao das componentes, P é o vetor de momento, P* é o 4-momento e

fi é a funcao distribuicao das componentes.

17" <http://class-code.net/>;

18 <https://camb.readthedocs.io/en/latest />;

Como o Modelo de interacao no setor escuro. Falaremos dele mais a frente.
A forma dessa funcao serd estruturada a seguir.
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2.3 Equacoes de Boltzmann

2l s30 um dos pontos principais para a descricao de

As equacgoes de Boltzmann
perturbacoes no Universo em expansao. Elas descrevem a evolugao da funcao de distribuicao
de particulas no espago de fase. Basicamente, fornecem informacgoes sobre as propriedades
dos componentes que compoem o Universo. Essas equagdes sdo complementares as equagoes

de Einstein.

Iremos fazer uma abordagem simplificada, evidenciando os pontos principais para
a obtengao das equagoes. Este tépico é baseado nas referéncias [5, 72, 73] com pequenas

mudancas com relacao a assinatura da métrica utilizada.

Considerando uma distribuicao geral de particulas f dependente da 4-posicao x*
e do 4-momento P* que sao variaveis implicitas do tempo ¢, uma versao simplificada da

equagdo de Boltzmann relaciona a variagao temporal de f com um termo de colisao,

af
&=, (2.89)

em que C' é uma constante de proporcionalidade e [f] é um funcional que define os elementos
de colisao, criacao e aniquilagdo. Sendo assim, o lado direito leva em consideracao todas

as interagoes entre as particulas. Na auséncia de colisao temos,

a _

= 2.
I 0, (2.90)

O lado esquerdo é uma derivada total com relacdo ao tempo, o que faz aparecer os

elementos relacionados a expansao do Universo e as perturbagoes da métrica.

Devemos expressar a derivada total de f(x*, P*) em termos das derivadas parciais.

Para isto, precisamos explicitar a 4-posicao,

ot = (t,a"), (2.91)
e 0 4-momento, que para uma particula de massa m deve obedecer ao vinculo,

P,P" =m?, (2.92)
fazendo assim, com que ele possua somente trés coordenadas independentes.
Definindo a magnitude do momento préprio®?,

P’ = —gi; PP, (2.93)

e o versor direcdo de propagagao, ' = P'/||P||, que obedece as seguintes propriedades:

f; =0, SiA'n! = 1. (2.94)

21 Ludwig Eduard Boltzmann (1844 - 1906) foi um fisico austriaco, que teve grande prestigio por seus
estudos no ramo da termodindmica estatistica.
22O sinal negativo é devido a assinatura da métrica que estamos considerando (4,—,—,—).
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Estabelecemos o 3-momento,

P' = ||P||n". (2.95)

e usando a métrica perturbada para um Universo plano no gauge Newtoniano?:

Joo = 1+ 2V
goi = 0 (2.96)
gij = —a2(1 + 2CI))5ZJ7

podemos encontrar a parte espacial P* do 4-momento em termos da magnitude de momento

proprio p. Devemos primeiramente encontrar ||P||,

PP = =g PP = a’(1+22)d;(||P|[a")(|| Pl[A7),

= a?(1+429)(6;0'7)||P|?, (2.97)
utilizando (2.94) e isolando || P||, achamos?!
p P, 1 p
Pl=—F——~c=(1—-220)==(1-9). 2.98
171l = e 21 J20) = 21 ) (2.99

As perturbagoes nos tempos e escalas de nosso interesse sao muito pequenas, deste modo
tratamos ® e ¥ também como quantidades pequenas, descartando assim, todos os termos

de ordem superior a 1.

Substituindo (2.98) em (2.95),

P=La— o (2.99)
a

encontramos a parte espacial do 4-momento.

Agora, vamos achar a componente zero P°. Usaremos o vinculo (2.92) imposto

pela massa,

PP =m?> —m? = g, P"P"=gyP'P’+ g, PP’
m? = (1+20)(P°)* - p%,
2 2
po o VM ADPT (2.100)

J+20)

fazendo uma expansio de Taylor no termo (1 + 2W)~!/2, chegamos em:

1
P a2t (1 - 22@) = Jm? + p2(1 - ), (2.101)

23 Por conveniéncia, vamos usar as coordenadas escritas no tempo césmico t e depois fazer a mudanca
para o tempo conforme.

)2
24 Fizemos uma expansdo de Taylor f(x) ~ f(xo) + f'(z0)(z — x0) + f”(xo)w + ... no termo

(1+20)~"1/2 .
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Portanto, o quadrimomento para uma particula de massa m no gauge Newtoniano

¢ dado por,

pr = (\/m2 +p2(1 — ), 5(1 - cb)ﬁi) , (2.102)

para particulas sem massa, por exemplo, os fotons temos:

pr = <p(1 — ), 5(1 - @)ﬁi) . (2.103)

Notamos que P* pode ser descrito por p e 7, logo, a derivada total da funcio

distribuicao se torna,

df of  0f da' _ Of dP"

d ot o dr T ope dt’

df  Of Ofdr Ofdp Of di

¥ _ 95, of 9rep o an 2.104
dt ot Towidt Topdt o dt (2.104)

o ultimo termo nao contribui para as perturbacoes, pois é minimo de 2* ordem, uma vez
que a derivada de f com respeito a 7! é um elemento no minimo de 1* ordem e a variacao

de 7' com relacdo a t somente ird mudar se for de 1* ordem. Assim,

df of  Of da  Ofdp

dt = ot owiodt | Op dt” (2.105)

Nosso interesse a partir deste ponto é encontrar as equagoes de Boltzmann para os

componentes cosmoldgicos importantes para nosso estudo.

2.3.1 Fbétons

Levando em consideracao a definicdo de 4-momento,

dat dt dz

onde A parametriza o caminho da particula (aqui ndo iremos explicité-lo), a variagao da

3-posigdo com respeito ao tempo cdsmico t do segundo termo de (2.105) pode ser escrita

como: de deidt P
I.Z :,UZ (]
= —_ = 2.107
dt d\ d\ PO ( )
Utilizando o 4-momento para fétons (2.103) na expressao acima,
dz’ (p/a)(1 — @A’ '
= ~(1-—9)(1+W¥)—
dt p(1—0) ( JAL+) a’
~ 1+ - o), (2.108)
a

onde nés expandimos o termo (1 — W)~! para chegarmos neste resultado.
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O préximo passo é calcular dp/dt, para isto precisamos da equagao da geodésica,

que iremos escrever em fungao do 4-momento,

d*at u diadixﬁ I
X2 P d) d
ddPA +THPYPP = 0, (2.109)
Calculando para p =0,
ddio = —T0,P*P’,
gciif:) = —ToP°P’ =200, P°P" — T}, PP,
PPl =W)] = T (P — 2T PP - TP P,
S -W) = TP P Ty =
(1— \p)fg 4 2(1 ~ ) = —T9P°—2r§,P' T, P];fj,
(1- qj)fg ‘gf - — (FSOPO + 200 P + T, P;T) :
‘ZZZ _ ij‘f <r30 PO+ 90, P 417, P;T) ,
ZZ; ~ (1+ qz)pcgf —(1+7) <r30P° + 200, P + T, P;T) ,
ZIZ ~ pcil\f — l(l + )P 4 2(1 + )T, P + (1 + U)T, P;];j] ;
(2.110)
Usando os simbolos de Christoffel expostos no Apéndice B.3 encontramos,
(1+W)ry, = (1+ \I!)%\f %\f, (2.111)
(1+W)ry, = (1+ \I!)SE R gi, (2.112)
Grwre (14 U)a? lH+2H(<I> ) + %ﬂ
PO p(1-0) ’
~ f [(1 +U)(1+ V) (H+2H(®— W) + %ﬂ ;
~ Cj lH+2H(<I>—\I/))+%(f+2\IJH] :
~ Cj(H+2H<I>+%Cf>. (2.113)



80 Capitulo 2. Flutuagoes Cosmoldgicas

Substituindo estes termos em (2.110),

ZZZ = pcg—%\fpomgq’lpw;(HHH a)P’PJ
= ol - G- v —20i - - (frame 4 ) - apan,
- pﬁ'_%\fp 22ng <H+2H®+%> (1—29),
) ().

sabendo que,

dj_&g+8w% OV da' _ AV OV (2.115)
dt ot Ozt dt’ ort dt  dt  ot’ ‘
e usando (2.108), finalmente:

dp oV dx! p OV 0P

. : H+ —

dt Powidt — a@xln p( + 0t> ’

dp_ p 8\11 p axp oP

dp D 8\11 p(’?\I/ 0P

oL _ 9ol oy 2=

dt adr aor P + ot )’

dp p , 0V 0P

- = — H+ — 2.116

dt o Oxi p( * z%)’ (2.116)

Essa equacao descreve a variacao do momento dos fétons a medida que eles se movem
através de um Universo FLRW perturbado. Percebemos entao, que os fétons perdem

energia devido a expansao e agao dos potenciais.

Desta maneira, substituindo (2.108) e (2.116) na equacao de Boltzmann da distri-
buicao de fétons (2.105), temos:

4 _or of O LAY

TR T G p<H+a +8t>8p

g of ofa oV i of

&~ ot o p<H+a +8t>8 (2.117)

lembrando que usamos o fato da dependéncia de f com a direcao 2’ é no minimo de 1*
ordem, por isso, desprezamos alguns termos da equacao acima. Enfim, essa expressao leva

diretamente as equagoes que governam as anisotropias.

No Universo nao perturbado, os fétons com temperatura 7' possuem a funcgao de
distribui¢do de Bose-Einstein (BE),

1

(0) —
D= e -1

(2.118)
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onde o indice (0) é para descrever que a funcao f é de ordem-zero (sem perturbagao). No
fundo cosmolégico, T' é uma funcao que depende somente do tempo cosmico ¢t e nao do

espaco?’.

Precisamos fazer uma perturbacao de 1* ordem na temperatura 71" sobre o estado
de ordem-zero. Escrevendo entao,

1
exp {T(t)[1+}(:)(t,a':‘,ﬁ)}} —1

f(t,Z,p,n) = : (2.119)
onde a perturbacao para esta fungao é dada por ©, que também podemos chamar de 67'/T,
conforme provamos no Apéndice B.7.1. As informagoes de anisotropias e inomogeneidades
estao contidas neste termo. Assumimos que © nao depende do médulo p do momento linear,
uma vez que a principal interacao neste dado periodo se deva ao espalhamento Compton,
em que esta quantidade permanece inalterada. Como a perturbacao © é pequena, vamos

fazer uma expansao de Taylor na fun¢do f (mantendo apenas termos até a primeira ordem)

ao redor de f(©,

1 ep/Tp
/= er/T —1 + (er/T — 1)2T2T@’
1 0 1 af©
~ 2= — f0O0) _ ZS
J= er/T —1 +8T [ep/T—JT@ =/ b op (2.120)

(0) (0)
em que usamos (2.118) e o fato de: Ta(j)fT = —pagp .

Conforme mostramos no Apéndice B.8, utilizando (2.120) em (2.117) encontramos

a equacao de Boltzmann de 1* ordem,

(1) (0) o i
df of <8@ 0en  o0vn 6@) 7 (2.121)

=— o — + —
dt b dp \ Ot Ox*a Orta Ot
em que os dois primeiros termos sao relacionados as anisotropias, os dois tltimos relacionam-

se com os efeitos gravitacionais da métrica.

Agora precisamos encontrar o termo de colisao, para isto iremos calcular C|[f(p)]
que descreve as interacoes envolvidas com os fotons. Basicamente, estamos interessados
no periodo em que os fotons estavam interagindo com barions, mais precisamente, com
os elétrons. Isto se da devido ao espalhamento Compton que influencia diretamente na

funcao de distribuicao dos fétons. A interagao que estamos lidando é a seguinte:

e (7) + () — e () + (), (2.122)

onde o momento préoprio de cada particula esta explicito como ¢ e p. O objetivo aqui
é saber como ocorre a mudanca na funcao de distribuicao dos fétons com momento p.

Temos que interligar a interacao acima com todos os momentos: ¢, ¢’ e p'.

25 Nés ignoramos o termo de potencial quimico.
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Neste caso, o termo de colisao é dado por|[72]:
1 dSq d3p/ d3q/
clre) = p/ (2m)32E.(q) / (2m)32E, () / (2m)32E.(¢)
X IMP2n)' 8 (5 + 7~ 9 — q)S[B,(p) + Eela) = B (p) — Ee(q)]
X[fe(d) (') = fela) +(P)]; (2.123)

X

no qual as fungoes delta de Dirac englobam a conservacao de energia-momento, E.(p)
e F.(q) sao as energias relativisticas e ndo-relativisticas, respectivamente. |M]? é a
amplitude de espalhamento, é também considerada como a probabilidade de uma interacao
ocorrer. O termo f(¢')f(p") — fe(q) f,(p) garante que elétrons e fétons sdo criados por

meio da interacao féton-elétron.

No Apéndice B.9 mostramos que a equacao acima se reduz a:

i = g L Bt - LS

<[f5(0) = f~(p)]- (2.124)

O préximo passo é definir a amplitude de espalhamento |M|? que possui uma parte
isotrépica e anisotrépica?®. Utilizando o termo isotrépico que relaciona-se com a secao
de choque de Thomson o7 através de: |[M]? = 8rorm? e fazendo algumas manipulagoes
matematicas obtemos o termo de colisao dos fétons relativo ao espalhamento Compton

nao-relativistico [72, 74],

af©

ClF )] = ~neor™

[Oo(t, ©) — O(t, 7, 7) + 7 - T, (2.125)

onde Og(t, ¥) é uma perturbagao que representa o desvio do monopolo da anisotropia de

temperatura,
1
Oolt, #) = 1 / dYO(t, 7, 1), (2.126)
us

e U, € o campo de velocidade dos barions, que devido ao forte acoplamento por causa do
espalhamento Coulomb entre elétrons, prétons e barions, faz com que eles se comportem

como um unico fluido, temos entao,

1 dq q
Vo Uy 0 = — ——f(t, 7, q), 2.127
e p b ne / (27T>3 E((_T)fe( q_> ( )
ou seja, o campo de velocidade dos elétrons é aproximadamente o campo de velocidade
dos protons, que é semelhante a ,. O termo n. é a densidade do niimero de particulas

dos elétrons.

26 Mais detalhes mateméaticos e defini¢des sobre isto podem ser encontrados em [74].
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Inserindo (2.125) na funcao distribuicao dos f6tons (2.121), depois reescrevendo no
espaco de Fourier, para facilitar os calculos e deixar a equagao com uma aparéncia mais

“amigavel”, conforme pode ser visto no Apéndice B.10 obtemos,
O 4 iku® + iku® + ' = -7, (0¢ — © + pwy), (2.128)

que ¢ a equacao de Boltzmann para os fétons, onde k é o nimero de onda (k = |k|), p é
o cosseno diretor entre o vetor de onda k e a dire¢ao dos fétons 7, 7,, é a profundidade
optica e v, ¢ o mdédulo da velocidade dos barions. Escrevemos a expressao acima no tempo

conforme 7. Incluimos a notacao: ' = 9/0n.

Acrescentando o termo de dependéncia angular, a expressao geral pode ser obtida
seguindo o mesmo procedimento que fizemos, mas usando a amplitude completa (parte

isotrépica e anisotropica). Assim:

O + ik + iku® + " = -7, (09 — © + puvy — 7DZ(M)H), (2.129)

onde II depende do campo de polarizagao [72].

De forma similar, derivamos as equacoes de Boltzmann dos outros componentes
do Universo, por exemplo: ME e barions, neste caso é possivel calcularmos uma equacao

para descri¢ao da evolugao da velocidade.

2.3.2 Matéria Escura Fria

Considerando uma particula de matéria escura de massa m, a equagao de Boltzmann
é calculada de forma similar a subsecao anterior, contudo usaremos o 4-momento (2.102),

onde definimos como um dos graus de liberdade da particula a energia nao-relativistica,

E =\/m?+ p?, (2.130)

ficamos entao com,

pr = <E(1 ), 5(1 - <I>)ﬁ’> . (2.131)

Usamos assim FE como uma variavel dependente, tornando assim a derivada total

da funcgao distribuicao para ME f,,

dt Ot Ozidt  OE dt  Ont dt (2.132)
Da mesma forma que fizemos anteriormente para (2.117), podemos achar:
dfe Of. pof.i’ P, pOYR 0P\ Of
e = 22l ZH+ =D . 2.1
@t~ o Eowa P\E" " Eosia or)0E (2.13)
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Por defini¢ao, ME nao interage com outros componentes do Universo [72], por
este motivo o termo de colisao é nulo. Entao, a equagao de Boltzmann para matéria

nao-relativistica é,

of. pof.n (pH p OV 7 8@) of.

ot  Eoria

Bl T Boria T

7 =0 (2.134)

Multiplicando esta equacio por d*p/(27)3 e integrando,

o  d’p 10 Ep p o 0P d*p Of.p?
m/@mﬂf* [ oot = (H+ 50 ) |

adzr ) (2n)3'°E ot ] )] 2n)pPOEE
10¥ [ d® of. .,
adxi / (2m)3 ap’" = 0 (2.135)

onde podemos desprezar o tltimo termo por ser de ordem superior a 1, pois a integral sob
a direcao de propagacao 7' é diferente de zero se for pelo menos de 1* ordem e temos a

derivada de ¥ que é também de 1* ordem. Para simplificar, escrevemos:

d3p
= [ — 2.1
ne /@ﬂﬁh (2.136)
L d ,p
b= — - al, 2.137
! nc/(27r)3fEn (2.137)

onde n. é a densidade numérica de ME e v. o campo de velocidade. Assim,

— 3 2
anc+18(ncpc)_ H+8£> / d’p dfep” _ ’
ot a Ozt ot (2r)3 OF E

(2.138)

usando o resultado obtido em [72], onde ¢é feita uma mudanca de varidvel e resolvendo a

integral por partes:

d3p Of.p? dp 0f.
/ pfp:/ v 0 (2.139)
(2r)30F E (2m)3" Op
= —3n. (2.140)
para a ultima integral, temos:
on. 19(n.v,) o0d
- . 3n.|H+— ] =0. 2.141
a " a 0x1+n<+8t> (2.141)
A equacao de ordem zero é,
on. _
3n.H =0, 2.142
5 T o0 (2.142)
tal que, encontramos a relagao:
n.a® = cte. (2.143)

Para nds chegarmos na equagao de 1* ordem é necessario expandirmos n..,

Ne = fe[l + 0.(Z,1)], (2.144)
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em que d.(%,t) é um fator de 1* ordem, chamado de contraste de densidade numérica de
ME.

Substituindo (2.144) em (2.141), depois utilizando a equagao de ordem zero (2.142),
achamos:

06, N 18176 N 83 B
ot a0zt ot

0. (2.145)

Observamos que temos duas variaveis de perturbagoes: d. e v., entao precisamos de
uma equagao para podermos calcular essas variaveis. Portanto, calculamos a expressao de

1* ordem para o momento, partindo da equagao de Boltzmann (2.134) que multiplicamos

por (2p)3 %d?’p, integramos e depois eliminamos termos de 2* ordem. Obtemos,
T
on v, ne OV
4Hn. v, + ——— = 0. 2.146
ot et a OxJ ( )

Nao observamos termos de ordem zero nesta equagao, entao podemos fazer n. ~ n. e

utilizar (2.142), entao chegamos a:

0,
HvU, + ———
ot +HY +a8x3

Lov (2.147)

Por conveniéncia, reescrevemos as equagoes (2.145) e (2.147) em fungao do tempo
conforme, passamos para o espaco de Fourier, utilizando as mesmas defini¢oes feitas para

os fétons no Apéndice B.10. Logo,

8 + ikv, + 39" =0, (2.148)

/
v+ L+ ik =0, (2.149)
a

essas sao as equagoes de Boltzmann perturbadas para ME.

2.3.3 Barions

As mesmas definicoes de d. e 7, para ME podem ser usadas para béarions?”. Como

elétrons e protons estao fortemente acoplados pelo espalhamento Coulomb, temos:

Po = Do = py = byl + 5,(.1)], (2.150)
pelo mesmo motivo a velocidade dos barions é,

By = T, = B, (2.151)

e a densidade numérica dos barios também,

Ny = Ne = Ny. (2.152)

2T Usaremos o subscrito "b"para as fungdes dos barions(que valem tanto para elétrons como para prétons).
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Além do espalhamento de Coulomb, os barions (b) interagem com fétons () através do
espalhamento de Compton, fazendo que apareca mais um termo de colisao relacionado a

essa interacao.

Seguindo os mesmos procedimentos matematicos feitos anteriormente para matéria

escura, encontramos?® para os barions,
5, + ikvy + 30" = 0, (2.153)

aqui ja escrevemos no espaco de Fourier e no tempo conforme. Vemos que esta equagao

perturbada dos barions é idéntica a (2.148).

Para encontrarmos a segunda equacao que descreve o campo de velocidade, seguimos

as mesmas caracteristicas feitas para ME entao [72]),

!/

1
v+ %vb ik = 7' (30 + vy), (2.154)

onde definimos a razao [72],

R =", 2.155
i (2.155)
e 0 primeiro momento,
L d
0, =i 7“u@(ﬂ). (2.156)
-1

A equagao (2.154) se diferencia de (2.149) devido a interagao eletromagnética entre bérions

e fotons.

2.3.4 Neutrinos

Para neutrinos sem massa nao ha termos de colisdo na equacao de Boltzmann.

Entéao, de forma andloga, que para fétons, encontramos [72],
N+ ipkN +ipk¥ + & =0, (2.157)

onde NV é a perturbacdo da temperatura dos neutrinos. No caso de neutrinos massivos, o
lado esquerdo da equagao de Boltzmann serd dado pela Eq. (2.117), contudo, ao contrério
dos barions, os neutrinos sao particulas relativisticas, nao podemos desprezar termos de

2% ordem ou superior. Nao iremos tratar disto nesta dissertacao.

28 O termo de colisdo sera nulo, pois o niimero de elétrons é conservado e ao fazermos a integracido em
todos 0s momentos notamos que hé uma comparacao entre o nimero de elétrons criados com o niimero
de elétrons aniquilados.
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2.3.5 Condicdes iniciais adiabaticas

Para resolver o sistema de equacoes de Boltzmann sdo necessarias impor condigoes
iniciais®® muito especificas: adiabaticas ou isocurvaturas, sobre o potencial e a entropia,
que modificam as equagoes de Boltzmann. Nao iremos nos ater aos detalhes destas
formulagoes, indicamos as referéncias [72, 73]. Para fins de nosso estudo, assumimos

condigoes adiabaticas, onde [73]:

O(k,m) = Pp(k), (2.158)
P = 0, (2.159)
S = §'=0, (2.160)

por estas defini¢oes vemos que ¢ definido um valor inicial para o potencial imediatamente
depois da inflacdo. Quando o potencial assume este valor, a amplitude das flutuacoes é

chamada de espectro de poténcia primordial.

Os termos perturbativos se tornam [72]:
1 1

1.1
g0 =30 =10, = 10, =~ + 4, (2.161)

1 1
onde Oy = 157, N = Zéy e A, é uma fungao dependente da escala k*°.

Calculando as equagoes de Einstein usando as func¢oes de distribuicao de cada

componente encontramos [72]:

E® + 3H(D — HY) = 47Ga*(pmlm + 4p,0,.0), (2.162)
(@ +W0) = —320Ga*(p,0,.2), (2.163)

4
(=@ +HV) = 4rGa? (ﬁmvm + 3ﬁwr) : (2.164)

onde,

PmOm = o0y + Pebe, (2.165)
ﬁr@r,() = ﬁw@o + ﬁu%v (2'166)
PrOr2 = pyO2+ pNo, (2.167)
ﬁmvm = ﬁbvb + ﬁcvca (2168)
PrUy = PyUy + P, (2.169)

Combinado as equagoes de Einstein acima, podemos escrever uma equagao algébrica

para o potencial [72],

3
Ko = PmOm + 4ﬁr@r,0 + Z—l(iﬁmvm + 57"@7“71) , (2.170)

essa equacao sera usada para derivar equagoes proximo capitulo.

29 Essas condicdes sao para um periodo logo apés a inflacdo, super-horizonte.
30" Seu valor é fornecido pela inflacio e esté relacionado a perturbagdo de curvatura primordial [5].
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3 Espectros de Poténcias Cosmoldgicos

Os espectros de poténcias sao medidas de suma importancia na Cosmologia e estao
diretamente ligados a parte observacional. Eles contém uma série de informagoes sobre
o Universo, dentre elas, sobre a distribuicao de matéria e EE, através da andlise das

Oscilagoes Actisticas Barionicas (BAOs) extraidas dos mesmos.

Neste capitulo veremos a definicao de espectro de poténcia, sua relagdo com a
funcao de correlacdo das galaxias, mostraremos como obter a formulagao analitica do
espectro de poténcia linear da matéria e o espectro de poténcia angular de 21 cm. Além
disso, apresentaremos alguns fittings destes espectros que conseguimos reproduzir e outros
disponiveis na literatura. Por ultimo, mostraremos algumas equagoes fundamentais para
obtengao dos espectros de poténcias para o Modelo Cosmolégico de Interacdo de EE (IDE),

que serao utilizadas em estudos futuros.

As referéncias bases para elaboragao deste capitulo foram: [5, 19, 72, 73].

3.1 Espectro de poténcia linear da matéria

3.1.1 Definicado

O espectro de poténcia P(k) (ou densidade espectral de energia, ou ainda densidade
espectral de poténcia) é definido como a média do quadrado da amplitude dos modos de

Fourier! da perturbagao de densidade, dado por [75],
P(k) = (I5(k)*), (3.1)

a partir disto, podemos obter informacoes sobre o contraste de densidade de matéria 6,
para cada escala k. Temos que k = |E | ¢ o m6dulo do vetor de onda k e descreve o ntimero

de onda, utiliza-se como uma escala. O () denota uma média de ensemble (conjunto).

Pela isotropia temos, P(k) = P(|K|). Normalmente, quando analisa-se fenomenos
com caracteristicas de “ruidos”, o principal foco de estudos é a amplitude das flutuagoes

em funcao da escala.

No trabalho [76], é possivel entender o papel dos ruidos e flutuagdes nos processos
gravitacionais e cosmoldgicos, como também, a importancia para compreensao sobre o

surgimento do Universo e formagcao de todas as estruturas que o compde. Uma caracteristica

L Flutuacoes sdo melhores descritas matematicamente através dos modos de Fourier. Para um tnico

modo de Fourier as perturbagoes nao sao correlacionadas com as de outro, visto que a média para um
dado modo é zero: (§(Z)) = 0.
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dos ruidos cosmicos captados aleatoriamente é que os mesmos podem ser considerados

como brancos, contudo, pode aparecer em detecg¢oes outro tipo, o ruido colorido [76].

3.1.2 Funcao de correlacao

Dadas duas pequenas regices dV; e dV; contidas em uma pequena regiao do Universo
dV, para analisar a distribuicdo de matéria (por exemplo, galdxias® ) e extrair informagoes
das mesmas, precisamos saber como estas regioes se relacionam e como as distribuigoes
influenciam uma na outra. Visto que, elas se originaram do mesmo processo fisico, nao
sendo portanto, independentes e nao estao distribuidas aleatoriamente®. Assim, h4 um

desvio da aleatoriedade das galaxias. Precisamos saber como esse desvio é definido.

Para isto, definimos a densidade da matéria total no Universo em termos de

densidade média p e da pertubagao local [77],
p(F) = p(1 + (7)), (3.2)

onde §(Z) é o contraste de densidade dado por,

5(7) p@);p. (3.3)

Calculando a varidncia entre as densidades de matéria total em dV; e dV5 temos
(78],

= P(1+&(M2), (3.4)

onde usamos o fato de (0(Z)) = 0 e definimos a fungdo de correlagio (ou fungao de 2-pontos,

ou ainda fungao de correlagao de 2-pontos),

§(72) = (0(71)0(72))- (3.5)

Vemos que as flutuagoes de densidade dependem da posicao, sendo 77 a distancia da origem
do sistema de observagio até dV; e 7 a distancia até dV,. A funcdo (3.5) quantifica o que

foi descrito inicialmente nesta subsecao, pois as duas distribuigoes estao correlacionadas.

Assumindo um Universo estatisticamente homogéneo, ou seja, o valor esperado de

um campo de densidade é o mesmo em todos os pontos do espaco, temos:

5(7712) = S(FZl) = 5(7?2 - 7?1)’ 7?12 = 7?2 - 7?17 (36)

Podemos nos referir também como particulas, tal como sdo tratadas em larga escala.
Se retnem em galaxias, aglomerados ou estruturas ainda maiores.

3
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agora fazendo mudangas de varidveis por pura conveniéncia [5],

7= g, e 7=, (3.7)

a fungdo de correlagao (3.5) é reescrita como,
§(7) = (0(2)0(7 + 7). (3.8)

Por meio da isotropia estatistica, a funcao de correlacao nao deve depender da

direcdo?, entdo temos: &(7) = £(r), isto significa que ela possui simetria esférica.

O Sloan Digital Sky Surveys (SDSS)® que é uma ambiciosa pesquisa de levantamen-
tos de dados astronémicos operando desde 2000 [79], possui como um de seus objetivos a
observacao de imagens e espectros anisotropicos. Essa colaboragao, forneceu dados para
construcao de uma funcao de correlacdo que mostra um pico acustico bem definido em
uma separacao comével r de 100~ Mpec [8], conforme pode ser visto na Figura 17. Os
resultados mostram que dada uma galdxia formada em pico de densidade, existe uma
probabilidade maior de encontrar uma outra galdxia a uma distancia de 100h~'Mpc, o que
¢é aproximadamente igual ao horizonte actistico na época da recombinacgao ry ~ 150Mpc

129].

Pode-se observar que £(r) possui valores maiores para separa¢oes r menores que
50h~! Mpc, uma explicacdo para este fendmeno ¢ a forca gravitacional, que atrai matéria
para o pico de densidade, fazendo com que seja mais provavel encontrar uma galaxia
préoxima do pico [29]. Portanto, a fungao de correlacao fornece um meio de caracterizar a

estrutura da distribuicdo da matéria no Universo.

A funcao de correlacdo e o espectro de poténcia contém as mesmas informacoes em

principio, pois sao transformadas de Fourier uma da outra.

3.1.3 Relac3do entre espectro de poténcia e funcao de correlacdo

As estatisticas do campo de densidade sao frequentemente assumidas como gaus-
sianas, pois torna os calculos mais simples. Assim, no regime de perturbacgoes lineares
podemos expandir as variaveis de perturbagoes no espago de Fourier, como a soma de
ondas planas, por exemplo, o contraste de densidade (%) se torna,

— N AR E 4 N kT 137
5(7) = %5(@& = P / §(B)eF i, (3.9)

- 1 >,
o) = = /V 5(F)e Pz, (3.10)

Quer dizer que a fungao de correlacdo pode ser determinada pela média sobre os produtos de densidade
para um grande nimero de pares de pontos com determinada separagdao r. Neste caso, hd uma
equivaléncia entre média de conjunto e média espacial, chamada de ergodicidade do campo. Somente
com isso a funcao de correlagao (e todas as outras propriedades estatisticas) em nosso Universo pode
ser medida, porque realizamos apenas uma dnica observagio [78].

Traducao: Pesquisas sobre o céu digital Sloan, detalhes sobre a mesma podem ser encontradas no site
<https://www.sdss.org/surveys/>

4
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Figura 17 — Funcéo de correlagdo de larga escala com amostra de 46.748 galdxias com redshifts entre 0,72 < z <
0,47 construida com dados do SDSS. E feita para Modelos Cosmolégicos com Q,,, 0h? = 0,12 (linha
verde), 0,13 (linha vermelha) e 0,14 (linha azul), todos com Q30 = 0,024 € ns = 0,98 com um leve
pico actistico em 100h' Mpc. A linha violeta representa o modelo CDM puro com €, 0h? = 0,105,
que nao possui pico acustico. Fonte: [8].

onde V é o volume. Do ponto de vista observacional, somos capazes de sondar uma
realizagdo em um determinado volume finito. Contudo, quando o volume é suficientemente

grande recuperamos as transformadas de Fourier usuais [73],

— AR PN kT 13T
37 = %5(1«)& - (%)3/5(1{:)& &, (3.11)
5(F) = /v §(2)e FE Pz, (3.12)

onde o simbolo * representa o conjugado.

Utilizando as expansoes de Fourier e as propriedades acima, a funcao de correlacao
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do campo de densidade pode ser escrita como,

§(r) = (0(Z)o(7 + 7))

_ (271r)3 [ R EE) e
= o [ RGBT
) = [ EFPR)RT = (5(@)5° (@ + 7). (3.15)

onde usamos a defini¢do (3.1) e

/ e R = (9r)353(F £ 1), (3.16)
sendo 2 a funcdo delta de Dirac. Bem como, utilizamos o teorema ergédico, em que a
média do ensemble pode ser escrita com a média espacial [80].

Vimos que P(k) é a transformada de Fourier da funcao de correlagdo. Pela
propriedade de ortogonalidade dos modos de Fourier podemos expressar o espectro de

poténcia P(k) em termos de £(Z), na forma
P(k) = / B3 (7)e T, (3.17)

Fazendo uma integracao angular podemos reescrever a fungao de correlagao (3.15)

e o espectro de poténcia (3.17) como [73],

{(r) = /Oookigmsez(fr)dk, (3.18)
P(k) = 2r /OwrZSeI;(:‘r)g(r)dr. (3.19)

O espectro de poténcia tem dimensao de volume, nesse caso é util definir uma

quantidade adimensional, tal que:

K3 P(k)

o2

A% (k)

(3.20)

chamado de espectro de poténcia adimensional. Essa quantidade ¢ uma fungdo importante

na teoria da formagcao de estruturas, pois mede a contribuicao de perturbacoes por unidade
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de intervalo logaritmico do niimero de onda k, para a variacdo da densidade de flutuagoes

de matéria.

Usando a definigao (3.17) e as mesmas propriedades aplicadas para encontrar (3.15),
achamos a correlagao entre dois modos de Fourier diferentes. Considerando dois pontos &

e @ separados por 7 a correlagao é [73],

(0(k)o*(K)) = (2n)%0°(k — k') P(k). (3.21)

Os calculos foram feitos para ¢ (E, 0), ou seja, redshift z = 0. Na maioria das vezes

o interesse ¢ analisar um regime para algum outro redshift.

Em escalas lineares, no periodo de dominagao da matéria, as flutuagoes de densidade

de matéria podem ser escritas como funcoes separaveis,
§5(k,z) = D(2)é(k), (3.22)

assim, tomando dois redshifts z e 2/, a correlagdo entre os modos é:
(0(k,2)0*(K.2)) = (2n)*6*(k — K)D(2)D*(2)P(k), (3.23)

onde D(z) é a funcgao de crescimento das flutuagoes que depende do Modelo Cosmolégico.

Nos tltimos anos, o espectro de poténcia tornou-se a escolha comum para analisar
estruturas em grandes escalas, pois para diferentes modos de Fourier do campo de densidade

linear ele se torna estatisticamente independente das teorias cosmologicas.

3.1.4 Espectro de poténcia linear das perturbacdes de matéria

Vamos relacionar o espectro de poténcia com as flutuagoes de densidade de matéria.
Isto fornece uma descri¢ao observacional em larga escala, pois mostra a amplitude das

flutuacoes em diferentes escalas de comprimento.

Primeiramente, no Universo primordial as flutuacoes na densidade matéria ﬁmém(/;, a)
eram muito pequenas, com o passar do tempo elas foram amplificadas pela gravidade [4].
Um mistério que ainda perdura é como elas se originaram, uma possivel explicacao é que
sao flutuacoes quanticas impulsionadas em escalas macroscopicas pelo inflaton® <I>(E, a;), o

potencial gravitacional primordial [32].

Considerando a era de predominio da matéria, a flutuacao de densidade total é tal

que,
> 6p = 6pm = PmOim, PrOm = PpOp + Pebe. (3.24)
O potencial gravitacional CD(]?, a) para um certo momento do Universo e o contraste de

densidade da matéria 5m(lg, a) estao relacionados pela equagao de Poisson’. Escrevendo no

Potencial gravitacional gerado no periodo da inflaco.

7 E a equacdo de Einstein obtida por meio da componente (00).
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espago de Fourier e considerando o limite de sub-horizonte® kn >> 1, tal que, H/k ~ 0,

assim [72]:

E® = 471Ga*(pmbm + 4p,6,0),

E® ~ 4nGa’pmom,
4nG
O ~ ; 2pmdm, @ >> ar, (3.25)

onde ap é o fator de escala tardio, ou seja, de um periodo pouco depois da equivaléncia

radiacao-matéria.

Usando a relacao com o parametro de densidade critica atual,

_ _ Pm,0 8¢
Pm = Pm,00 i Qo = Pcir,o = ?gpm,Oa (3.26)
 3m?
m = o Qmoa > 3.27
r snG oY (3.27)
Substituindo (3.27) em (3.25) obtemos,
- 2k3a -
om(k,a) = crme—P(k, a). 3.28
(F.0) = 37 —(F.0) (3.28)

De forma sistematica, o potencial gravitacional ®(k,a) é escrito em termos do

potencial primordial criado no periodo inflacionério [72],
®(k,a) < ®(k,a;) x T(k) x D(a), (3.29)

sendo T'(k) e D(a), respectivamente chamadas: fungao de transferéncia e fungio de

crescimento.

3.1.4.1 Evolucdo do potencial gravitacional

Dependendo da escala das perturbagoes o potencial gravitacional evolui de forma
diferente durante a transicao de dominio da radiacao para fase de matéria, conforme pode
ser visto na Figura 18. Para um melhor entendimento podemos dividir em trés estagios

segundo o periodo de equivaléncia ae,:

e Era da radiacdo (a << a.,): basicamente todos os modos estao fora do horizonte de

particulas e os potenciais sao dados como constantes.

e Equivaléncia radiaca@o-matéria (a ~ a.,): os modos em larga-escala (pequenos com-
primentos de onda) demoram a entrar no horizonte e evoluem de forma diferente dos
modos de pequena-escala (grandes comprimentos de onda) que entram no horizonte
antes da equivaléncia. O potencial em larga-escala sofre um forte amortecimento na

sua amplitude de oscilagao.

8 E basicamente o periodo em que as perturbacoes ja estdo dentro do horizonte de particulas, do Universo

observavel. Para o perfodo de dominagdo da radiagio (super-horizonte) temos: H = n~*
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e Era da matéria (a >> a.,): todos os modos evoluem de forma semelhante, indepen-

dentes de escala, neste caso o potencial permanece constante.

.‘III1TI'| T luﬂll

IIIIIlllIII‘[][]]IIII

a

Figura 18 — Evolucdo linear do potencial gravitacional <I>(E, a). A linha tracejada indica que o modo entrou no
horizonte. A evolugdo através da regido sombreada é descrita pela fungdo de transferéncia. Aqui os
bérions foram negligenciados, Q,,0 =1 e h = 0.5. Fonte: [72].

3.1.42 Funcdo de Transferéncia

Para descrever a evolugdo de cada niimero de onda k (ou perturbagoes) que cruza
o horizonte durante a época de transferéncia que vai desde a era da radiagao até o comego

da era de matéria, define-se [72]:

P E,a
Ty = 2R (3.30)
(I) Lg(k ,a
chamada fung¢do de transferéncia, onde a = ar é um tempo pouco depois deste regime de
transferéncia. Essa funcao depende do potencial gravitacional em larga-escala ®rg que

decresce pelo fator 9/10 do potencial primordial ®(k, a;) = ®p(k) [72],
9 -

®,5(k,ar) = 1o 2r (k). (3.31)
assim (3.30) pode ser escrita como,
10 ®(k
(k) = 02k ar) (3.32)
9 Dp(k)

De maneira geral, pode-se obter a funcao de transferéncia numericamente resolvendo
as equagoes de Boltzmann para cada modo k, mas aqui faremos apenas uma descri¢io

qualitativa visando a curva do espectro de poténcia.

Uma forma popular foi proposta por Bardeen, Bond, Kaiser e Szalay (BBKS) [81]:
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In(1+0.17x)

ST, L0282+ (1.18z)* + (0.339z)" + (0.490z)"] 7", (3.33)

Teprs(x) =

onde & = k/key € keg = (0.073Q,, 0h)h Mpc™ é o ntimero de onda que entrou no raio de
Hubble na igualdade entre radiacao e matéria.
A funcao de transferéncia em larga-escala (k/k., << 1) e para pequena-escala

(k/keg >> 1), é respectivamente:

T(x) ~ 1, (3.34)

(3.35)

Um melhor ajuste para equacao (3.33) foi fornecido por Eisenstein&Hu em [54],

eles separam barions e ME na func¢ao de transferéncia total,

T(k) = (g;z) Ty (k) + (&Z) T.(k). (3.36)

Para ME a funcao de transferéncia é dada por,

7. o %W, (3.37)
onde:
102 2y 1 k
0= (6 Mpe O Sah) = (339
Q. = a?b’O/Qm’Oa;(Qb’O/Q’"’O)S, (3.39)

a; = (46-9Qm,0h2)0'670[1+(32.1Qm’0h2)*0'532],
ay = (12.00,,0h%) 21 + (45.0Q,, 0h*) "],
ch= 1 b0/ Qo) 1], (3.40)

by = ()'944[1_’_(4589m’0h2)—0.708]—1
by = (0.395Q,,0h?) 0026

Qb,O

temos que €2, 0 >> (Y, entao — 0 e e B — 1, desta forma a fungao (3.37) possui
m,0

a dependéncia abaixo,

T, ~ 12 (3.41)
em pequenas-escalas.
Para matéria baridnica a fungao de transferéncia é escrita como,
sin(kr
Tb — ( S)D(k}), (342)

kr



98 Capitulo 3. Espectros de Poténcias Cosmoldgicos

onde,

I+ z
ay = 2.07kegrs(1+ Rarag) */*G (“q> , (3.43)
1+ Zdrag

B Vit+y+1
In(k) e~ (k/ksin) "
K2(1+kry) 14 (kry)=3

(3.45)

temos que 7 é o horizonte de som actstico dado por (1.144), onde R a razao entre as

densidades dos barions e fotons,

3
= 9P _ 31,504 0h?O5%(2/10%) ", (3.46)
4p, ’ ‘
O termo D(k) descreve o efeito Silk Damping®: um amortecimento das perturbacdes
para pequenas-escalas ocasionadas pela saida aleatoria dos fétons de regioes superconden-
sadas, ¢ equivalente a dizer que o acoplamento féton-barion nao é perfeito. Escrevemos a

escala Silk como [54]:
ksie = 1.6(Qp,0h*)° % (Q 00%) "7 [1 + (10.49,,, 0h%) > Mpc . (3.47)
Temos ainda que,

ke = 7.46 x 10720, 0h*O52Mpc ™, (3.48)
Zeg = 2.50 x 10%Q,, 0h*057, (3.49)

onde zgrqy ¢ 0 redshift na época de arrasto, definido em (1.143) e 2., do periodo de

equivaléncia.

3.1.4.3 Funcao de Crescimento

No Modelo Cosmolégico Padrao o potencial gravitacional permanece constante
durante a era da matéria, mas depois que o Universo entrou na época da aceleracao
césmica é esperado que varie [75]. No regime linear, a teoria perturbativa prediz que
os modos no periodo de dominacao da matéria sao fungoes separaveis, de forma que a
evolucao temporal possa ser estabelecida de maneira independente da escala. Assim, o

contraste de densidade da matéria pode ser escrito conforme equagao (3.22),

(K, a) = 6, (K)D(a), (3.50)
onde D(a) é a fungdo de crescimento, que descreve a evolugao temporal dos potenciais

apods o regime da funcdo de transferéncia. Define-se [72],

D) _ @
0 = Dlay) >> ap. (3.51)

9 Amortecimento de Silk.
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Na era dominada por matéria o potencial é constante, entdao D(a) ~ a, portanto

usando (3.51) e (3.32) convenciona-se uma forma geral para o potencial (3.29),

o Dla)

® =~ Op(k)T 52
(F.0) = o0 p(R)T (1)~ (352)
Desse jeito a flutuagao de densidade da matéria (3.28) se torna,
5oka) = SR (BYT () D(a) (3.53)
T S H3 Qg ' '

Calculando o espectro de poténcia (3.23) para flutuagdo de densidade de matéria,

3 k?

51%) T(k)T(k')D*(a)(®p(k)Pp(k)).  (3.54)

Pul0) = (0 ) =
A varidncia do potencial primordial é dado por (3.21),
(@p(R)BH(F)) = (27)* Po, ()5 (F — ), (3.55)

a funcao delta de Dirac ¢ tem o objetivo de reforgar a independéncia dos diferentes modos

e Pp, (k) é espectro de poténcia primordial. A teoria inflaciondria prevé que [72],

5002 [k \™ ! Do\’
Py (k) = — 62 [ —2 3.56
‘1>P( ) 9k3 (H()) H <D(CL:CI,0)> ’ ( )

onde dz é a amplitude do potencial no horizonte de cruzamento e n, é o indice espectral'”

cujo valor é aproximadamente 1, ou seja, corresponde a um espectro escalar-invariante.

Desta maneira, a expressao (3.54) é escrita [5],

(Gl )52, (7)) = (E’H’;m) ()T () D*a) (2m)? P (K)5° (R — ),

- (;)Hoz];m> T(k)T(K')D*(a)(27)35%(k — k') x

50m2 [k \™T o\
X — | =—— ,
9k3 HO D(a = CLO>

3 k) 502 (k\"T 9) ’
= (= T%(k)D* — 2l ]
(3r0,) 70 “”[%3 (@) o (o)

(3.57)
Assim, o espectro de poténcia da matéria assume a forma:
- - e D(a) \?
x 252 2

10 Mede como as perturbacdes se alteram com a escala.
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Observamos que essa expressao pode ser pensada como o desvio padrao da distribuicao
relativa as perturbagoes de matéria, pois os espectros de poténcias dependem de como sao

estabelecidos os valores esperados das perturbagoes de matéria.

E conveniente escrevermos,

27252
A ~—H (3.59)
HOS+3
D(ay) = 1. (3.60)
Portanto, simplificamos (3.58) para,
Pp(k,a) = AK™T*(k)D?(a), (3.61)

este é o espectro de poténcia linear da matéria (ou galdxias) pode ser usado para estudar
as contribuicoes fracionarias da densidade de matéria em diferentes escalas. Ele contém
todas as informacoes sobre a estrutura em larga escala e, portanto, é util na medi¢ao das

propriedades do Universo [82].

De maneira geral, o espectro primordial pode ser escrito como: Pg(k) = Ak™,

sendo aproximadamente linear de acordo com a teoria inflacionaria, onde ns ~ 1.

Nas préximas se¢des mostraremos os fittings do espectro de poténcia da matéria

disponiveis na literatura para os Modelos Cosmolégicos ACDM e IDE.

3.2 Espectro de poténcia angular de 21-cm

3.2.1 Temperatura do brilho de 21-cm

A linha de 21-cm é usada como uma sonda das nuvens de gas do HI ao longo da
linha de visao para alguma fonte de radio de fundo. A medicao da intensidade luminosa
advinda de uma dada nuvem de gas em unidades de temperatura é escrita pela relacao

[62],

02

- 2]€Bl/2

onde ¢ ¢é a velocidade da luz, I, é a intensidade intrinseca da radiagao observada na

Ty I, (3.62)

frequéncia v, kg é a constante de Boltzmann e T}, é a temperatura de brilho.

A temperatura de brilho de 21-cm T51, esté relacionada com a funcao de distribuicao

de fotons f por [83],

(hpC)SE f
B
onde h, ¢ a constante de Planck, kp ¢ a constamte de Boltzmann, £ é a energia que estd

kT = (3.63)

relacionada com o redhift z e com a energia da emissao do féton de 21-cm FEy; através de,

Ey
1 = —. 3.64
+ z % ( )
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A fungao distribuigao dos f6tons é escrita como [83],

d\

dz

3 nH]Alo(l + Z)
167 E2,

f(B, A" = , (3.65)

em que nyy ¢ a densidade numérica de hidrogénio neutro, a taxa de emissao espontanea
& Ayg = 2mavg h2/(3c'm?) = 2,869 x 107s™, X é o pardmetro afim de propagacdo dos

fétons e A é o vetor unitario ao longo da linha de visdo.

Assim, substituindo (3.64) e (3.65) na expressao (3.63), chegamos na equagao para

a temperatura do brilho de 21-cm,

3 (hpc)?’nHIAw @

T nt) = . 3.66
1) = e i |ds (3.66)
Ignorando as perturbagoes, temos que:
dz
| = L+ 2)H(2) Ean, (3.67)

e a temperatura do brilho (observada) no fundo homogéneo e isotrépico é dada por [83],

- 3(hyc)*nprA
) - gl
R2mkpE3 (1 + 2)H(2)
_ (1+ 2)?
T = 0, 188K hf) — 3.68
21(2) ) HI(Z) E(Z) ) ( )
. H(z) , . . . .
no qual usamos a relagao E(z) = . © Qpr ¢ o parametro de densidade do hidrogénio
0

neutro no Universo em unidades da densidade critica atual Qg = (1 + z)*3ppL(Oz). Na
Figura 19, pode-se ver a fragao de densidade do HI e como sua determinacao é complicada,

por isso consideramos [84],
Qprbrr = 0,62707 x 1072, (3.69)

onde by é o parametro bias, que admitimos ser uma constante independente de escalas e
relaciona o contraste de densidade das galdxias d, com o contraste de densidade de matéria
dm, tal que [72],

bHI = g/ém (370)

Para fins deste trabalho, consideramos by; = 1. Isto implica que o espectro de

poténcia da matéria esta relacionado ao espectro de poténcia das galdxias [5]:

P, (k) = 1P, (k). (3.71)
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Figura 19 — Fracido de densidade do HI no Universo em fungdo do redshift. Fonte: [85].

3.2.2 Espectro de poténcia angular da linha de 21 cm

Essa secao ¢é baseada em [5] e [86]. Assumimos que flutuagoes na densidade
do HI sao as tnicas causadoras de perturbagoes na temperatura de 21 cm observada,
ou seja, ignoramos os efeitos!! de Distorcio Espacial do Redshift, Sachs-Wolfe e lentes

gravitacionais.

Temos que as flutuagdes na temperatura de brilho de 21 cm em uma dada diregao
n é [5, 86,
8T (x(2)1, 2) = T (2)6m1(x(2)7, 2), (3.72)
onde x(z) é a distancia comével dada por (1.107) e dg; = dpur/pur € o contraste de
densidade do HI.

Tomando a transformada de Fourier do dg;(7),

1
(2

or1(x(2)n) = /d?’];;’gH](]g? Z)eiX(Z)E'ﬁ, (3.73)

agora expandindo o fator exponencial em harménicos esféricos'? encontramos,

i) = o [ PR (E2) (4 A )Y ) |

= 3 (ani s [ PR E RV YD) 670

I,m

L Considerar esses efeitos astrofisicos faz com que aparecam mais termos nas equacoes descritas nesta

subsecao, que torna a formulacdo tedrica desafiadora, tanto de cunho matematico, quanto interpretativo.
Para o objetivo deste trabalho, a abordagem feita & seguir ja basta para tratarmos da informacoes
cosmolégicas de nosso interesse.

12" Chamado também de expansdo de Rayleigh.
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na qual j; é a fungao esférica de Bessel de ordem [ e Y}, (x) os harmonicos esféricos.

Substituindo (3.74) em (3.72) obtemos,

0o (x(2),2) = 4nTo(2) 4! O / ko1 (K, 2)ji(x(2)k) Y () Y (k). (3.75)
l,m
Pode-se projetar a flutuagao (3.72) em uma dada diregdo 7 no céu e fazer a
observagao para uma determinada faixa de redshifts Az por meio de [5, 86],
0l (n) = dzW (2)0T2 (x(2)n, 2), (3.76)
Az
em que usamos a chamada fungado janela W (z), que neste caso, fornece informagoes sobre
detectabilidade do sinal de 21 cm. Admitimos que,

W(z) = {1/Az, se ze€ Az, (3.77)

0, se  z ¢ Az

Usando (3.75) em (3.76) achamos,

Az

— <4m 1 /

5T21 (ﬁ) = dZW( (47TT21 ZZ

/ dzW ( )T21( )5H1(k 2)5i1(x(2 )k')Yl;kn(ff)) Yim (),

= Zalm lm n . (378>
l,m
onde ay, sdo os coeficientes dos harmonicos esféricos escritos como,
-l d3E — - . % ~
Ay = 470 / (27 Ja dzW (2)T1(2)0mr(k, 2)5i(x (2)k) Y, (K). (3.79)

O espectro de poténcia angular é definido pelo ensemble médio [86],
Cl = <a/lma/z</m/>7 (380)

logo [5],

Bk B
(2m)3 (2m)3

(2
compactamos em K (k, z) os seguintes termos,

Cy = (4m)? (ded2 K (k, 2) K (K, 2) (a1 (F, 2), 65, (K, 2) ), (3.81)
Az,Az

K (. 2) = i'W (2) T (2 (ko (2) Vi (B). (3.82)

Considerando o HI como um tragador de matéria, escrevemos [5]:

gl
o
~
—~

o}

0uilko2) 5,01 (F 2) = baa (R, )6 (R 2). (3.83)

bH[(E7 Z) = z)

>,
3
—~
£l
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Assim,
Pyi(k, z) = (s (k, )03, (K' 2)) = bus (k, 2)b (K, 2) (0 (R, )65, (K, 21)), (3.84)

onde Poy(k,z) é o espectro de poténcia linear de 21 cm. usando o fato que podemos

escrever as flutuacoes como fungoes separaveis,
(K, 2) = 62(2) = D(2)dz, (3.85)
onde D(z) é a fungao de crescimento definida anteriormente. Encontramos,

Py (k. 2) = (Ou1(k, 2)85, (K, 2)) = byr (K, 2)byy; (K, 2)D(2) D*(2'){0z0%).  (3.86)

O termo (5,;5’2) é a transformada de fourier da funcao de correlacao de dois pontos
dada por (3.21). Logo,

Poi(k, 2) = Oy (k 2)85, (K, 2')) = bar(k, )b, (K, 2)D(2) D* (') (27)° 6} (k — K) P (K,

(3.87)
no qual P, (k) é o espectro de poténcia da matéria.
Substituindo (3.87) em (3.81) e utilizando a relacao,
/ SR (K VKR )op(k — K1) = by (k, 2V K (F, ), (3.88)

obtemos,

C) = (47)? / (;ZW’; /A N dzdz" by (k, 2)0y (k, 2V K (B, 2) K* (R, 2')D(2) D* (') P (k).

Como foi estabelecido anteriormente o parametro bias by; é constante assim,

Portanto, obtemos [5, 86],

c = 2”5“ [ daW ()T ()D(2) [ a0 )W (T () D°(2)
<[ P ()i ()i (ke (2) Yo (B) Vi (R,
C, = 2[;%” AZde(z)Tng(z) AZ/dz'W(z’)Tgl(z’)D(z’)x
x [ Rk P (k) (2)(x(2) (3.89)

Para pequenos intervalos de redshifts que sdo usualmente chamados de Bins, Az; e

Az;, centrados nos redshifts z; e z;, o espectro de poténcia angular cruzado é [5]:

oy = 2011 dzW (2)To1(2)D(2) dz'W (2 To1 (2 )D(2) x

e Az; Az

x [ Rk Py () (2)) () (3.90)
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Admitimos que estamos em um regime de céu plano, para que possamos usar a

aproximacao de Limber [87] e retirar a dependéncia em k, visto que:

kx(z) =\ /I(l+1) =~ 1+1/24+ O(1/1). (3.91)
A fungdo de Bessel nesta aproximagao é [88],

[+1/2)

(
op [ —FF—= —k
Jilkx(z)) — m&g((l +1/2) —kx(z)) = ‘/2/; . ( 9;((2)) > , (3.92)

logo,

kR i) = s P (2 ) <) (399

Usando a relagdo de distancia comével cdz = H(z)dx(z), encontramos:

()~ x(2) = i) = e )

]
deste modo substituindo (3.94) em (3.93), depois (3.93) em (3.90) e fazendo uso da fungdo

delta de Dirac para resolver a integral sobre dz’, chegamos em:

(3.94)

o= [ g [W(z) 2(2)D(z)rpm<l+1/2>’

¢ Jas x(2) x(2)
onde H(z) = HoE(z). Deduzimos [5],

-t s [URSE ().

descreve o espectro de poténcia angular de 21 c¢m observado. Esta equacao leva a um

grande ganho computacional, pois as trés integrais iniciais sao reduzidas a apenas uma

l+1/2

[5]. A funcao B, <+( g > é dada por (3.61), D(z) é a funcdo de crescimento e FE(z) é a

x(z

fungao expansao. Esse espectro é geralmente representado sob a forma: (I 4+ 1)C;/2.
Um dos observaveis mais estudados por meio dos espectros de poténcias é o pico

da BAO, cuja precisao da escala e localizacao permite restringir a distancia do diametro

angular, a fun¢do Hubble e Modelos de EE. O pico da BAO é/foi alvo de varias pesquisas,

inclusive algumas ainda em construcao, por exemplo as pesquisas de 21 cm.

3.3 Pesquisas Cosmologicas

Para explorar completamente os processos fisicos envolvidos na evolug¢ao do Universo

e retirar as informacgoes cosmoldgicas sao necessarios obtencao e analises de dados “reais”



106 Capitulo 3. Espectros de Poténcias Cosmoldgicos

(observados) que possam ser utilizados para validar as formulagoes tedricas. Isto é, existe
a necessidade de investigar a distribuicdo de matéria (galdxias) no Universo. Assim, varias
surveys (pesquisas) com galdxias foram concluidas nos tltimos tempos e outras estdo em
processo de construgao e desenvolvimento. Os resultados destas pesquisas influenciam os

desdobramentos dos Modelos Cosmoldgicos e a descrigdo da formacao de estruturas.

As pesquisas normalmente usam o espectro de luz emitido pelas galaxias, incluindo
linhas de absor¢ao e emissao, para avaliar a distancia até nés e estimar o redshift. Por meio
disto, sao capazes de fornecer estimativas confidveis de parametros cosmolégicos, como
também, podem ajudar a desvendar a natureza da EE e outros problemas que cercam
os Modelos atuais. Sendo assim, obtendo os espectros de galdxias (aglomerados e etc)

consegue-se extrair uma gama de informagoes cosmologicas.

Devido os crescentes avangos tecnologicos nas tltimas décadas as pesquisas foram
amplamente impulsionadas pela criacao de instrumentagoes, telescopios, radiotelescopios,
espectrégrafos’® e etc, que propiciam a observacao simultdnea de vérias galdxias e sondam
areas mais profundas do céu na busca de dados sobre o Universo primordial. Por isso,
vamos fazer uma breve descrigdo sobre as principais pesquisas que tem/tiveram por objetivo
coletar dados para modelar os espectros de poténcias estudados nesta dissertacao, para

assim investigar a BAO, como também EE, ME entre outros pontos.

3.3.1 Sloan Digital Sky Survey

O Sloan Digital Sky Survey (SDSS) é uma colaboracao internacional que conta
com centenas de cientistas em dezenas de institui¢oes, entrou em atividade no ano
de 2000, desde 14 passou por varias modificagoes e aprimoramentos, hoje esta em sua
quarta versao, o SDSS-IV. Os resultados obtidos até o momento ajudaram a criar ma-
pas tridimensionais do Universo com muitos mais detalhes, com imagens multicoloridas
cobrindo aproximadamente um terco do céu e modelando espectros para mais de trés
milhées de objetos astronémicos [55]. Todos as medidas, imagens, espectros e deta-
lhes técnicos das fases do SDSS estao disponiveis para qualquer pessoa online no site

<https://www.sdss.org/science/data-release-publications/>.

Os projetos anteriores: SDSS I (2000-2005), SDSS II (2005-2008) e SDSS III (2008-
2014), resumidamente proporcionaram a criagdo de um mapa uniforme e bem calibrado
do Universo em larga escala, descobriram mais de 500 supernovas tipo la, propiciaram
uma compreensao mais profunda da histéria do Universo, mediram a taxa de expansao
do Universo, como também puderam mapear os movimentos e a composicao de mais de
250 mil estrelas da Via Lactea. Todos as fases tiveram subprojetos de pesquisas cujos

objetivos foram buscar informacoes especificas do Universo.

13 B um instrumento astrondmico que dispersa a luz de um objeto em seus comprimentos de onda,
formando um espectro registrado por meio de uma fotografia.



3.8. Pesquisas Cosmoldgicas 107

O SDSS I foi a primeira pesquisa a detectar a escala caracteristica das oscilagoes
actsticas bariénicas (BAOs) que foram “impressas” no inicio do Universo. Desde entao,
um de seus esforcos é medir a escala das BAOs com mais precisao e o principal responsavel
por esta area de pesquisa é subprojeto BOSS (Baryon Oscillation Spectroscopic Survey)

um espectrografo implementado no SDSS II1.

A fase do projeto em andamento é o SDSS-IV, iniciou suas observacoes em 2014 e
pretende buscar dados até 2020. Ele conta com subprojetos responsaveis por fazer pesquisas
em distancias diversas e redshifts de periodos especificos da evolugao do Universo. Como

por exemplo:

e e-BOSS (Extended Baryon Oscillation Spectroscopic Survey) - E uma pesquisa
cosmologica de galdxias, em particular, quasares para investigar a fase inicial da
histéria do Universo que ainda nao foi explorada, isso equivale a um periodo que o
Universo tinha menos de trés bilhdes de anos. Seus resultados ajudarao a melhorar
as restrigoes e natureza da EE, bem como procuram detectar os efeitos dos neutrinos
e determinar a escala de sua massa. Suas observacoes juntamente com o projeto

inicial BOSS estao restritas nos redshifts vistas na Figura 20.

e APOGEE-2 (APO" Galaxy Evolution Experiment 2) - E uma pesquisa espectros-
céHpica no infravermelho da nossa galaxia nos hemisférios norte e sul. Busca dados
espectrais que possam contribuir para explicacdo mais precisa sobre a formacao de
estrelas, conteuido quimico da Via Lactea, dinamica do halo da nossa galaxia, entre

outros paradigmas.

e MalNGA (Mapping Nearby Galaxies at APO ) - E uma pesquisa cujo objetivo
é a obtencao de espectros em toda a face das galdxias alvo, usando feixes de
fibra projetados de maneira personalizada. Isso é feito pela primeira vez, pois,
até hoje o SDSS obteve espectros apenas no centro das galaxias. O intuito desta
observacao é compreender a “histéria de vida” das galdxias atuais, através da coleta
de “pistas” impressas desde o seu nascimento e desenvolvimento, ird explorar também
o crescimento, fusdo e morte de estrelas. Ao final produzird mapas bidimensionais

com as informagoes obtidas.

Instrumentacao

Vamos citar os principais instrumentos usados nas pesquisas do SDSS [55]:

e Telescopio Sloan Foundation de 2, 5m no Observatorio Apache Point;

14 Apache Point Observatory - E um observatério astronémico, localizado nas Montanhas do Sacramento,
no novo México nos Estados Unidos.
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Figura 20 — Coberta das pesquisas BOSS e e-BOSS. Fonte: [55].

e Telescopio Irénée du Pont no Observatério Las Campanas [89];
e Telescopio NMSU de 1 metro no Observatério Apache Point;

e Espectréografos:

— eBOSS / BOSS;
— APOGEE: O APOGEE-1 (Telescépio Sloan Foundation) e o APOGEE-2 (Te-

lescépio Irénée du Pont);
— MaNGA;
— MARVELS.

e Camera com 30 CCDs'" fotométricos e 24 CCDs astrométricos, dentre outras carac-

teristicas.

3.3.2 WiggleZ Dark Energy Survey

O WiggleZ Dark Energy Survey (2006-2011) foi um levantamento astronémico de
espectros de galaxias na faixa de 0,2 < z < 1,0, realizado no Telescopio Anglo-Australiano
(AAT) de 3,9m no Observatério Siding Spring, localizado em Nova Gales do Sul, Australia.
Recebeu este nome “Wiggle” (Mexer) em virtude da medigao da escala das BAOs na
distribuicao de galaxias, fazendo referéncia ao deslocamento dos barions até determinada

escala.

15 S30 sensores semicondutores que capturam imagens, basicamente é formado por um circuito integrado
composto por uma matriz de capacitores acoplados. Essas pegas sao de grande importancia na produgao
das imagens digitais de alta resolucao, usados em imagens de satélites, equipamentos médico-hospitalares
e na astronomia.
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Teve como alvo as galaxias da linha de emissao azul, cujo um objetivo subjacente
da pesquisa foi melhorar a compreensao da EE, usando medidas das BAOs, fornecer dados
do crescimento das estruturas utilizando distor¢oes do redshift. Os resultados da pesquisa
[90] podem ser usados em conjunto com as medigoes da CMB para fornecer estimativas

mais precisas da composi¢ao do Universo e parametros cosmolégicos.

Instrumentacao

e Espectrografo AAOmega: é um espectrografo de feixe duplo com sistema de campo de
dois graus (2dF), projetado para permitir a aquisi¢ao de até 392 espectros simultdneos
de objetos em qualquer lugar dentro de um campo de dois graus no céu. Cobre
comprimentos de onda de 370 nm a 950 nm e a resolugao espectral de 1.000 a 8.000

no modo multi-objeto.

3.3.3 6dF Galaxy Survey

A 6dF Galaxy Survey'® (2001-2006) [91] foi uma pesquisa de desvio para o vermelho
conduzida pelo Observatério Anglo-Australiano (AAO) com o telescépio Schmidt de 1,24
m, localizado ao lado do telescopio anglo-australiano de 3,9 m no Observatorio Siding

Spring, Australia.

Os principais objetivos foram: medir os redshifts e velocidades peculiares de uma
amostra selecionada de galaxias no infravermelho préximas as areas digitalizadas pelo
2MASSY. Coletou 136.304 espectros, 110.256 redshifts ao sul do céu e um catélogo de
125.071 galaxias. O desvio para o vermelho médio da pesquisa foi de z = 0,052. Com seus
resultados é possivel restringir os parametros cosmolégicos e assim como as demais citadas

até o momento, detectou um sinal de oscilagao acustica baridnica (BAO).

Instrumentacao

e Espectrografo de fibra de miltiplos objetos do Campo de Seis Graus (6dF).

Todos as pesquisas acima sao feitas por meio da anélise do espectro de radiacao
eletromagnética, emitido por objetos astronomicos, tiveram resultados muito satisfatérios
e que sao usados em diversos estudos. Essas observacoes sdo espectroscopicas, mas temos

também pesquisas fotométricas, como por exemplo: Dark Energy Survey (DES!®) [93].

16 Pegquisa de galdxias de campo de seis graus.

17 Two Micron All Sky Survey (1997-2001) mapeou o céu inteiro em trés faixas de infravermelho mais
préximas [92].

18 <https://www.darkenergysurvey.org>



110 Capitulo 3. Espectros de Poténcias Cosmoldgicos

3.3.4 Dark Energy Survey

A Dark Energy Survey (DES) (2013-Atuando) é uma colaboracao internacional
com mais de 400 cientistas espalhados em institui¢oes nos Estados Unidos, Espanha, Reino
Unido, Brasil, Alemanha, Suica e Austrélia, foi projetada para investigar a origem do
Universo acelerado, ou seja, com o objetivo de explicar a natureza da EE, medindo a
historia de 14 bilhoes de anos de expansao cdésmica com alta precisdo. Seus primeiros

resultados [93] equivalentes ao periodo de 2013-2016 foram divulgados em 2018.

A pesquisa mapeou centenas de milhoes de galaxias, detectou milhares de supernovas
e buscou padroes de estrutura coésmica, na faixa de redshifts 0,2 < z < 1, 3, que revelarao
possivelmente a natureza da misteriosa energia escura.

9

Dentre suas diversas estimativas!® a colaboracio obteve a funcao de correlacio e

mediu a escala das BAOs da distribuicao de galdxias para redshift 1 [94].

Instrumentacao

A colaboracao construiu e esta usando uma camera digital extremamente sensivel
de 570 megapixels e 2.2 graus do campo de visdao, chamada DECam, composta por cinco
lentes, um sistema de posicionamento e alinhamento Hexapod, um obturador, um conjunto
de filtros de cores e um gerador de imagens digitais. Essa cadmera estd montada no
telescopio Victor M. Blanco de 4 metros, localizado no Observatério Interamericano Cerro
Tololo, no Chile.

3.3.5 Mapeamento de Intensidade de 21 cm

Além das pesquisas ja mencionadas, outra maneira de investigar caracteristicas do
Universo é observando os espectros eletromagnéticos na faixa de radio, pois as galaxias,
em especial os quasares, emitem fortemente ondas de radio. Essa observacao é feita por
meio de radiotelescopios que capturam essas ondas que nao podem ser vista a olho nu.
Devido a grande quantidade de Hidrogénio neutro (HI) no Universo e ao fato dele emitir
radiacao na faixa de rddio no comprimento de onda de aproximadamente 21 cm, que pode
ser detectada facilmente pelos radiotelescopios, esta radiacao indica uma fonte promissora
sobre a estrutura das galaxias. Em virtude disto, projetos de pesquisa para observagoes
do HI, mais especificamente a linha de emissao de 21 cm, para usar como um rastreador
de campo de matéria tem sido desenvolvidos com a introducao de uma técnica muito

promissora para este fim: o Mapeamento de Intensidade de 21 cm (IM??) [63].

A técnica IM ird ajudar a mapear grandes areas do Universo e alguns dos objetivos é

fornecer medidas das estruturas 3D, complementar os dados da CMB [63], medir fendmenos

19 Que podem ser encontradas em <https://des.ncsa.illinois.edu/releases/ylal>.
20 Intensity Mapping.
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em escalas extremamente grandes [95] para obter informagoes relacionadas ao Universo

primitivo, fazer corregoes relativisticas gerais a fung¢ao de correlagdo de matéria [96], medir

as oscilagoes acisticas com mais precisdo [97] e testar Modelos de EE [98].

As pesquisas de IM podem ser realizadas mais rapidamente que as pesquisas 6pticas

de redshifts (convencionais), pois é possivel mapear volumes significativamente maiores,

fornecendo excelentes restrigbes ao longo da linha de visao radial, com baixa resolugao

angular?'. Abaixo citamos alguns radiotelescépios que usam a técnica de IM do HI ou

irao aplica-la no futuro:

e CHIME? - Operando desde setembro de 2018 no Canada, com alcance de frequéncia

400 — 800 MHz e redshifts 0,8 — 2, 5;

e FAST?? - Em fase de testes desde 2016, localizado na China, com alcance de frequéncia
de 7T0MHz - 3 GHz e redshifts 0,5 — 2,5 ;

e SKA? - projeto de construcao do maior radiotelescépio do mundo com mais de 1
km quadrado de drea de coleta, com nicleos localizados na Australia ¢ Africa do
Sul, a previsao ¢ iniciar as observagoes oficiais em 2022, com alcance de frequéncias:
50 MHz-350 MHz e de 350 MHz - 15,3 GHz. Tem como meta ser o primeiro a
fazer medigoes detalhadas das condigoes sob as quais as primeiras estrelas e galaxias

formaram-se, e da época de reionizacao.

e TIANLAI?® é um projeto de radiotelescépio planejado por cientistas da China,
Canada, Franca e USA, destinado a detectar EE em 0 < z < 2,5, na frequéncia
0,4-1,4 GHz, medindo as BAOs no espectro de poténcia da estrutura em larga escala,
por meio do IM do HI no Universo apds a época da reionizacao [99], estd localizado

na China e iniciou as observacoes no final de 2016.

e BINGO? - ¢ um radiotelescépio que usaré a técnica de IM e estd em processo de
construcao aqui no Brasil. Os detalhes técnicos da pesquisa podem ser vistos no
trabalho de “The BINGO telescope: a new instrument exploring the new 21-cm
cosmology window” [100] (C.A. Wuensche e collaboration BINGO, 2018). Iremos

comentar um pouco mais desta promissora pesquisa no préximo subtopico.

22
23
24
25
26

A resolucdo angular é relacao entre o comprimento de onda da radiacao observada e o didmetro de
abertura do telescopio ou radiotelescopio.

Canadian Hydrogen Intensity Mapping Experiment - <https://chime-experiment.ca/>;
Five-hundred-meter Aperture Spherical radio Telescope - <fast.bao.ac.cn>;

Square Kilometre Array - <https://www.skatelescope.org/>.

A palavra Tianlai significa som “celestial” - <http://tianlai.bao.ac.cn>;

Baryon acoustic oscillations from Integrated Neutral Gas Observations - <http://www.bingotelescope.
org>;
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Na Figura 21, podemos ver os possiveis alcances das pesquisas de mapeamento
de intensidade da linha de 21 c¢m e os periodos correspondentes que poderemos extrair

informacoes.

z=100a20 z=204a5s Z=5a0
15 MHz a 70 MHz 70 MHz 4 240 MHz 240 MHz a 1400 MHz

Figura 21 — Histéria do Universo com assinatura das BAOs desde a época da recombinagio e os redshifts dos
periodos de observagoes da linha de 21 cm com radiotelescopios. O BINGO estad interessado em
observar o fendémeno das BAOs depois da reionizacdo (z < 5), mais precisamente 0,13 < z < 0,48.
Fonte: [100].

Na Figura 22, notamos que o BINGO, TIANLAI e CHIME sao pesquisas comple-

mentares, pois juntamente cobrem uma ampla faixa de desvio para o vermelho.
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Figura 22 — Gréfico da relagdo distancia-redshifts de varias medigdes de BAO em redshifts de pesquisas espectros-
copicas convencionais e IM. Fonte: Site BINGO, com imagem adaptada de [101].

3.3.5.1 Baryon acoustic oscillations from Integrated Neutral Gas Observations (BINGO)

Este tépico é baseado nas referéncias [100] e “Baryon acoustic oscillations from
Integrated Neutral Gas Observations: Radio frequency interference measurements and
telescope site selection” [10] (M. W. Peel e etal, 2018). O primeiro trabalho descreve os

detalhes técnicos do radiotelescépio como: alcance de frequéncia, redshifts, design do
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telescopio, cornetas, angulacao etc. Enquanto o segundo, descreve detalhes de medigoes

para escolha do melhor lugar para construcao do radiotelescépio.

O BINGO ¢ uma colaboragao internacional entre o Reino Unido, Brasil, Uruguai
e Suica, cuja proposta ¢ a construcao de um radiotelescopio de prato tinico dedicado as
observagoes do sinal de HI em z < 0,5, especificamente no intervalo 0,13 < z < 0,5,
com alcance de frequéncia entre 980 MHz-1260 MHz, usando a técnica de IM para captar

informagoes, mensurar a escala das BAOs e restringir pardmetros de EE [100].

O design 6ptico do telescopio conta com dois espelhos parabdlicos de aproxima-
damente 40 m e 50 cornetas (Figura 23), ird cobrir uma faixa de 15 graus do céu a
cada 24 horas. Teve um planejamento baseado na simplicidade de construcao das pecas
e montagem da estrutura, almejando um baixo custo em relacao as outras pesquisas

existentes e obtencao de resultados num intervalo de tempo competitivo na ciéncia [100].

Design do telescopio Bingo

As pndas eletiomagnéticas incidifio na
pardbiola refletors primara (1), As ondas
serdo refletidas para & segunda parabola
(2), que refletird as ondas eletramagnaticas.
para as cometas, (3). Cada uma das cerca
e 50 cometas enviara s sinais para o
Transistar e as informaches seguirda pelo
polarimetra até o receptor. Os
dados associados ags sinais serdo
analisados por melo de ume estrulura

da de FFTe
pelo senvidor, par melo de um computador.

Graciele Almeids de Diivein

Figura 23 — Design do radiotelescopio BINGO. Fonte: Jornal da USP.

O local escolhido para construcao do radiotelescopio foi na Serra do Urubu, uma
regiao do Municipio de Aguiar, no Estado da Paraiba. Essa escolha levou em consideragao
analises de sinais de interferéncia na faixa de frequéncia que BINGO ira operar, evitando
assim fontes terrestres proximas, como telefones celulares, transmissores de TV ou radio,
e os sinais de aeronaves e satélites, ou seja, o local é protegido das Interferéncias de
Radiofrequéncias (RFI) [10].

Com os dados fornecidos pelas pesquisas é possivel reconstruir o pico das BAOs
com utilizagdo de métodos especificos, como por exemplo, os aplicados nos trabalhos:
[102, 103, 104] e fazer restri¢goes de parametros cosmoldgicos, como da EE e de uma
possivel interagdo no setor escuro [105]. Os dados podem ser usados para estudar a funcao

de correlacao, espectro de poténcia da matéria, espectro de poténcia angular da CMB e
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Figura 24 — Vista topogréfica da Serra do Urubu. O painel a esquerda mostra as antenas de distribui¢ao de dados
moveis mais préximas com indicacdo da Telecom, bem como as dreas onde foram feitos testes de RFI
(contendo marcadores) e o local da instalacio do BINGO (contendo a bandeira verde). o painel a
direita mostra o sitio do BINGO de forma ampliada. As elevagdes foram obtidas a partir de dados
da NASA. Fonte: [10].

de 21 cm para extracao de informacoes.

3.4 Espectros de poténcias de Modelos Cosmolégicos

Nesta secao vamos apresentar alguns espectros de poténcias da matéria que repro-
duzimos para o Modelo ACDM utilizando o cdigo CAMB [106] e outros modelados por

pesquisas citadas anteriormente.

3.4.1 Espectro de poténcia da matéria do Modelo ACDM

Na Figura 25 mostramos o espectro de poténcia linear da matéria para z = 0 do
Modelo ACDM com valores dos pardmetros cosmolégicos do Planck 2018 [63], conforme
Tabela 1. Nesta figura podemos ver a mudanca do espectro ao utilizarmos redshifts
diferentes. Como na teoria linear, com o aumento do redshift observamos apenas um

deslocamento da curva de P(k) para baixo.

Tabela 1 — Parmetros cosmolégicos para modelos ACDM. Fonte: [2].

Parametros Valores
Qpoh? 0.02242
Q. oh? 0.11933
Hy | 67.66 km s~ *Mpc~!
N 0.9665
A, 2.105x107*

A Figura 26 mostra P(k) com parametro de densidade de matéria total €2, oh?

fixado e variamos Q.oh? e Qp0h?, tal que, a curva azul mostra o espectro de poténcia com
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Espectro de poténcia para diferentes redshifts
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Figura 25 — Espectro de poténcia linear da matéria em diferentes redshifts. Usamos o c6digo CAMB [106] para
gerar este espectro, onde utilizamos os melhores valores dos parametros cosmolégicos (combinagéo
de TT, TE,EE+lowE+lensing+BAQO) para o Modelo ACDM do Planck 2018 [2] com w = —1.

os valores do Planck 2018 [2], ou seja é o espectro de poténcia “real” da matéria. A curva
verde se aproxima de um Modelo Cosmolégico sem matéria barionica, quase sem oscilagoes.
A curva vermelha é um exemplo com muito mais matéria bariénica do que é observado,
assim, mostra mais oscilagdes. Com isto, podemos perceber que a amplitude e o alcance
das oscilagoes em P(k) dependem diretamente da quantidade de matéria barionica 2, oh?.
Contudo, notamos ainda que com o passar do tempo todos evoluem de forma igual, uma
vez que fixamos €,,h? e sendo a fungao de crescimento D(z) dependente deste parametro

de densidade de matéria total.
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Figura 26 — Espectros de poténcia da matéria em z = 0 e Q,, 0h? fixo. As curvas foram feitas com o auxilio do
cédigo CAMB [106].
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Os efeitos relacionados a mudanga do pardmetro de ME Q. oh? e consequentemente
de EE, pois: 2y 9 =1— ., podem ser vistas na Figura 27, onde fixamos o parametro de
densidade dos bérions como O h? = 0,02242. A diminui¢do do parametro de densidade
da matéria total modifica a escala da tultima superficie de espalhamento, fazendo com que

ocorra mais tarde do que é observado hoje.
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14
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Figura 27 — Espectro de poténcia da matéria fixando o pardmetro de densidade matéria bariénica e variando o
pardmetro de densidade de ME, para o Modelo ACDM. Figura feita com o CAMB [106].

Todos os espectros de poténcias lineares da matéria que reproduzimos estao de

acordo como os encontrados na referéncia [19].

A Figura 28 mostra os espectros de poténcias da matéria para os valores dos
parametros da Tabela 1 e o espectro observado por algumas surveys, como também mostra

o desvio dos espectros obtidos pelas surveys em relagao ao Modelo ACDM.

Vamos ver o que pode-se estabelecer por meio da forma do espectro de poténcia da
matéria. A medida que o k aumenta, o comprimento de onda diminui, a taxa de crescimento
das perturbacoes de matéria se torna menor, pois, possui uma dependéncia logaritmica,
sua poténcia é suprimida e no espectro de poténcia da matéria aparecem amplitudes
de flutuagoes. A escala caracteristica na qual ocorre a mudanga (amplitude maxima) é
definida por A.,, comprimento de onda do periodo de equivaléncia radiacao-matéria, isto
significa que P(k) atinge seu maximo um pouco antes do inicio da recombinacao (antes do

desacoplamento dos f6tons).

Os picos dos espectros de poténcias representam os picos das BAOs, a partir de
cada um deles é possivel estimar certos parametros cosmolégicos, por exemplo, €2y que é
a densidade total de matéria atual, Hy, 2,0 e {25. A posicao, altura e distancia entre

os picos sao modificadas de acordo com os valores destes parametros. Quanto maior
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Figura 28 — Espectro de poténcia linear da matéria em z = 0. A linha sélida é para o Modelo ACDM usando o
melhor fit do Planck 2018 [2] e os demais simbolos coloridos sdo para denotar os espectros gerados
pelos surveys descritos na legenda. Na ilustragdo de baixo temos os desvios do espectro de poténcia
da matéria obtidos pelos surveys em relagdo ao ACDM. Fonte: [7].

for a densidade total de matéria do Universo, menor serd a amplitude dos espectros
de poténcias. A posicao dos picos esta relacionada ao periodo em que as oscilagoes se
formaram e também esta diretamente ligada aos valores dos parametros cosmoldgicos.
Alguns trabalhos que fazem um estudo mais detalhados da fisica presente nos espectros de

poténcias e o significado de cada pico sao [107, 108].

As oscilagoes presentes nos espectros de poténcias podem fornecer informacoes
sobre as condigoes iniciais do Universo, a geometria e densidade de barions, bem como,
é possivel fazer teste de consisténcia para refinar parametros dependentes do Modelo

Cosmologico em questao.

O espectro de poténcia da matéria linear é, portanto, um 6timo tragador de como
as galaxias e aglomerados estao distribuidas e quando comegaram a se formar, de acordo
com o que é observado hoje. Implicando que a matéria barionica sente o mesmo potencial

que a ME nos tempos tardios, apos se separar da radiagao.

As oscilagoes acusticas dos barions (BAO) se propagaram desde o periodo de
equivaléncia radiagao-matéria até o desacoplamento da radiagao, ou seja, elas estiveram
presentes no Universo primordial, entao é possivel detectar na amplitude do espectro de

poténcia da matéria, um distinto pico na escalas correspondentes ao horizonte sonoro ;.

No trabalho [6], foram usados espectros de poténcia da matéria de 22.923 quasares
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de altos redshits do SDSS - BOSS, nos quais observaram-se a existéncia de BAOs, cujos re-
sultados fortalecem ainda mais o Modelo ACDM (contendo ME e EE). Eles detectaram um

! correspondendo

pico com amplitude distinta, mais alargado, proximo a —1, 7log;oMpc™
ao horizonte de som em r, = 160Mpc, como pode ser vista na Figura 29. Por mais que, o
pico seja “raso”, ele mostra um aumento estatisticamente significativo na amplitude, que
estaria ausente no espectro de poténcia se as BAOs nao estivessem presentes no Universo

primitivo [6].

Matter Power Spectrum
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Figura 29 — O espectro de poténcia da matéria médio de todos os espectros de 741 pratos combinados, para o
Modelo ACDM. E possivel ver o pico detectado com maior clareza. As barras de erro sdo iguais a
variagdo da poténcia em todos os pratos em cada escala.Fonte: [6].

Tendo visto os fundamentos basicos sobre o espectro de poténcia linear da matéria
e espectro de poténcia angular de 21 ¢m, uma proposta para continuar nossos estudos ¢é
obter o fit do espectro de poténcia angular de 21 ¢m usando o codigo CAMB, tanto para
o Modelo ACDM, quanto para outros Modelos. Bem como, pretendemos introduzir neste
c6digo as equagdes do Modelo Cosmoldgico de Interagao no setor escuro, que devido a
possibilidade de pesquisas futuras das BAOs esta sendo bastante estudado. Visto que,
possivelmente esse Modelo resolve problemas do Modelo Cosmolégico Padrao e consegue

descrever as caracteristicas vistas no Universo.

Na préxima secao vamos abordar detalhes basicos da formulacdo deste Modelo
Cosmolégico e mostraremos alguns fittings de espectros de poténcias encontrados na

literatura.
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3.4.2 Modelo Cosmolégico IDE

Na busca por explicar todas as caracteristicas do Universo, principalmente sobre a
causa da expansao acelerada, buscam-se Modelos Alternativos ao Modelo Cosmologico
Padrao (ACDM), como, Quintesséncia [109], K-essence [110], campos Chameleon [111]
e teoria de Horndeski [111], muitos dos quais descrevem a EE como um campo escalar.
Além disto, eles tentam corrigir os problemas do Modelo Padrao que sdo bem conhecidos,

sendo um deles o problema da coincidéncia césmica?’.

Um Modelo Cosmolégico que estd em crescente estudo é o Modelo de Interacao de
EE?*® (IDE), que considera um possivel acoplamento entre matéria escura (ME) e energia
escura (EE), e que resolve o problema da coincidéncia cosmolégica. Além de fornecer uma

explicagao condizente para a fase acelerada do Universo, para uma revisao recomendamos

113).

E importante comentar que, a Relatividade Geral néo fornece restricdes quanto
a existéncia e forma de interacbes como, por exemplo: nao gravitacionais. Se esse
acoplamento existir, podera afetar a compreensao da dindmica do Universo. Contudo,
na formulagao dos Modelos de IDE ainda nao esta claro em que momento podem existir
interagoes entre as duas componentes, que operam em fases distintas do Universo. Em
principio, podemos assumir que a origem da interacao entre EE-ME esta relacionada ao

surgimento da dindmica do espago-tempo [114].

A partir daqui vamos tratar sobre os principais pontos de formulacdo do Modelo,
considerando as referéncias [11, 115], fazendo uma abordagem de t6picos importantes
que podem ser usados em estudos futuros e apresentando alguns resultados obtidos nos
trabalhos [116, 117], sobre fittings de espectros de poténcia da matéria e espectros de

poténcia angulares de 21-cm.

O Modelo de Interacdo de Energia Escura (IDE)

Assumimos que a interagado no setor escuro é de natureza fenomenolégica [117].
Desta maneira, pode ser escrita de forma covariante por meio de um 4-vetor Q’(’/\), que
representa a interacdo no setor escuro, tal que, o subscrito A refere-se ao fluido composto
de ME (c) e EE (d). Assim, o tensor energia-momento para este sistema com essas duas

componentes acopladas satisfaz a lei de covariancia [117],
py
V#T(A) = Q(”/\). (3.96)
No qual impomos a conservacao através de,
S QR{=Q+Qy=0. (3.97)
A
27O fato observacional de que os valores atuais das densidades da EE e da ME sdo da mesma ordem de

magnitude [112].
28 Qu interacdo no setor escuro.
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Considerando o caso em que o fluido é ideal, as componentes espaciais do tensor
energia-momento sao nulas no fundo homogéneo e isotropico, logo, o 4-vetor Ql(’/\) ¢é dado

port,

QY = (%,O,O,O)T, (3.98)

onde o super-indice T" designa a matriz transposta e o termo @), é a taxa de transferéncia

da densidade de energia®, tal que, a diregao da transferéncia é [118],

@ > 0 = matéria escura — energia escura,

Q) < 0 = energia escura — matéria escura. (3.:99)
O tensor energia-momento de fundo é escrito como,
TS = (P + B8 8y = 9Dy (3.100)
A taxa de interacao obedece ao vinculo,
Qb = guwQ Q0 (3.101)

A evolugao temporal é expressa pela equacdao de balanco energético da interacao
que é obtida por meio da conservagao de energia (3.96). Calculando para v = 0, resulta
em [117],

/

P+ 3%(1 +w )i = @, (3.102)
!/
;1+3%ﬁc:: a2Q° = aQ., (3.103)
- a _ 270 A
Py + BEpd(l +w) = a’Qy = aQq, (3.104)

onde (') esta descrevendo a derivada com respeito ao tempo conforme e w)y é a EoS das
componentes de EE e ME, tal que w. = 0 e wy = w. Desta forma, o Universo é composto
pelo fluido interagente no setor escuro, além dos béarions também (o efeito da radiagao

é desprezado para a fase atual), que interagem com o fluido de forma gravitacional:
/

a
oy +3—py = 0.

a

Assumindo que a taxa de interagao é [11],

Qt = a (Q.0),
Q) = —a'(Q.,0)=—-Qk, (3.105)

ou seja,

Qu=—Q.. (3.106)

29 Quando @y = 0 retomamos o caso sem interacio.
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Podemos escrever a interacao como combinacao linear de escalares no espago FLRW,
como por exemplo, das densidades de energias p. e pg, expansao de Hubble H = a/a, ou
alguma outra funcao escalar. Uma parametrizagao simples é, assumirmos que a interagao

é proporcional a densidade de energia de ME e/ou EE, e a taxa de expansao [117],

Qc = 3H(&1pe + &2pa), (3.107)

Qa = —3H (&1 + &204),
em que & e & sao coeficientes de acoplamento adimensionais.

A presenca do acoplamento acarreta uma contribuicao extra para as equacoes de
estado efetiva (w.y) de fundo das duas componentes (conforme mostramos no Apéndice

C.7), que toma a forma,

a@)

WOy ef = W) — ?)H[_i(i), (3.108)
onde H = aH. Assim, para ME e EE temos,
aQ.
Weef = —o547=

’ SHpe_ 3.109
T, (3.109)

def SHﬁd

A taxa de expansao do Universo para cada tipo de interagao é determinada pela
equagao (1.59), que obtemos a partir da primeira equacao de Friedmann. Podemos também
escrevé-1a da seguinte forma,

H2
H?(2) = —"(pp + pe + pa); (3.110)

cr,0

onde p.ro ¢ a densidade critica atual e consideramos um Universo composto por béarions

(b), ME (¢) e EE (d). A densidade de matéria barionica é escrita como,

oy = pro(1+ 2)%. (3.111)

Caso I: Q = 3H&py

Quando o acoplamento é proporcional & densidade de EE, Q = 3H&yp4 (Q = Q. =

—Q4), ou seja, & = 0, as EoS efetivas para este caso sao dada por,

Weef = —&2/T, Waef =W+ &. (3.112)

onde r é a relacao entre as densidades de ME e EE dada no Apéndice C.2.
Resolvendo as equagoes (3.104), (3.103) por meio de integracao obtemos [119],

,Od — ,Od,[)(l _|_ 2)3(1+w+52),

[1 — (1 + Z)S(L‘H—&)}} (1 + 2)3. (3.113)

&2
c = 0 +
P {P 0 T Pdo & +w
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Substituindo (3.111) e (3.113) em (3.110) e escrevendo em funcao dos pardmetros

de densidade atuais temos,

3
&+ w

em que 2,0 = o + Qo € 0 parametro atual da densidade de matéria. E a funcao

H?(z) = H? KQmO + Qa0 Qd0(1 + 2) (1”*52)] , (3.114)

)(1+z) 52

expansao é:

&2
&t w

1/2
E(z) = [(Qmo + Qao ) (1+2)+ Qa1+ z)3<1+w+52>] . (3.115)

w
S t+w
Caso Il : Q = 3H& p.
Temos & = 0, entao as Eos sao:
Weef = —&1, Waef =w + &1 (3.116)
e as densidade de ME e EE (3.103) e (3.104) podem ser escritas como [119],
pe = peol(l +2)*0174),

w &1 “ _
pa = pao(1+2)>F) 4 P [(1 + 2)30+) (1 4 2)30 51)} .
1+

(3.117)

Incluindo (3.111) e (3.117) em (3.110) de forma similar a anterior, obtemos,

H2(Z) = H02 [Qb70$3 + 9670:153(1_51) + QC70€ il_w [x3(1+‘”) - x3(1_€1) + Qd70$3(1+w)](3.118)
1

onde x = (1 + 2).

A funcgao expansao portanto é:

1/2
E(z) = lﬂng + Q0?78 + Q. fi [x3<1+“>—x3<1—51> +Qd70x3(1+w)] (3.119)
1 w

Caso Ill: Q = 3HE(pe + pa)

Consideramos & = & = &, as Eos sdo da forma,

Weep = —§(1+1/7), Waef =W+ &(r +1). (3.120)

E as solugoes das equagoes (3.103) e (3.104) sao [119],

Pe = C (14 2)" 4 Co(1 4 2)
[ Co(A+ B) + Co(B — A)(1 + 2)3B](1 + =)™, (3.121)

Pd = 2
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onde,
C —L[(B—A) —2¢ ] C —i[(B—i—A) + 2¢ ] (3 122)
1= oB Pc,0 £d,0]; 2 = °B Pc,0 £d,0], .
A=w+2 B= ww+4E) (3.123)
3 3

Utilizando (3.121) em (3.110) encontramos ,

HYz) = HHQuo(l+2)* + (1/26){Q0, (26 — (A + B) — Qcy (A — B)(1+ 2) ]} (1 + )"
Q0 (1 4+ 2)2), (3.125)

em que,

1 1

ch = @[QC,O(B - A) - 2€Qd,0]> QCz = ﬁ[QC,O(B + A) + 2€Qd,0]-

A funcgao expansao é dada por:
E(2) = {02 + (1/26){Q0,[26 = (A + B) = Qc, (A = B)z P} + Qe,a™}1/13.126)

onde z = (1 + 2).

Vemos claramente que, a ME em Modelo de Interagao nao obedece a evolugao

padrao que é proporcional a (1 + 2)3, o que afeta o parAmetro de Hubble.

Estes Modelos tem instabilidades em relagao as perturbagoes de curvatura e EE,
dependendo dos valores do termo de acoplamento (§; e &) e da equagdo de estado w.
Sendo assim, alguns valores devem ser evitados [120]. Além disto, a densidade de EE é
sempre positiva, ao longo de toda a evolucao cosmica, desde seu momento inicial. Devemos
garantir que o mesmo acontece com a ME. Portanto, deve-se trabalhar com 4 Modelos de

Interagao, conforme foram definidos acima e com as restrigbes dadas pela Tabela 2.

Tabela 2 — Modelos de Interacao IDE. Fonte: [11]

Modelo | @ = Q. = —Q, | EoS da EE Weef Wd,ef Restricoes
IA 3§2Hﬁd —1<w<0 —52/7" w + 52 52 < —2wf),
IB 3¢ H py w< —1 —&/r w+ & & < —2we).
11 3¢ Hp, w< —1 —& w+&r 0<& < —w/4
111 3EH (pe + pa) w<—1 [ —€E0+1/r)|wtrér+1) | 0<Eé< —w/d

3.4.3 Formalismo perturbativo

Vamos mostrar as equagoes das perturbacoes de densidade de energia e velocidade

para as componentes do setor escuro que se reduzam a forma de fundo em um Universo

FLRW.
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Um tensor de transferéncia total pode ser decomposto em duas partes [11],

QX Q\U” + FY, U,FY =0, (3.127)
@ Qx +0Qa, (3.128)

onde ), é a taxa de transferéncia da densidade de energia no fundo cosmoldgico, 6Qy
é a perturbacao em 1* ordem de Qy, F¥ = a~*(0,—0"f,) é a taxa de transferéncia de
densidade de momento®’, em que fy é o potencial de transferéncia de momento e U é a
4-velocidade total dada por (2.23).

Assim, o tensor de transferéncia total ¢ escrito na forma covariante como [118]:

0 = alQ\(1+9)+0Q,],
Q) = —adi[fr+ Qw], (3.129)

aqui usamos o fato de & = ¥ (que obtemos pelas equagoes de Einstein). A componente
tipo tempo possui dependéncia da perturbacao da métrica FLRW e da perturbacao da
taxa de transferéncia. Enquanto, as componentes espaciais dependem dos potenciais de

transferéncia de momento.

No fundo homogéneo e isotrépico a taxa de transferéncia é escrita conforme (3.105),

em que a transferéncia de momento desaparece.

Pela conservagao de energia e momento devemos ter:

Z5Q,\ = Zf,\ = 0. (3.130)
A )
Assim, a parte perturbada das equagoes de densidade e velocidade sdo obtidas através de,
5VMT5(/\) = 0 (5T“/\) +F“ 5Tp —}—H‘ZPTV’) — M‘ZVT;‘ B F" 5T“/\) =0Q,
SV Ty = a*6Qy, (3.131)
0V = —ad*Q7, (3.132)

onde §Q) e dQ? sao os termos de 1* ordem de (3.129). Contudo, ndo iremos expandir

estes termos de perturbacgao, encontraremos as préximas equacoes de forma generalizada.

Escrevendo as equagoes obtidas por meio de (3.131) e (3.132) de acordo com a

notacao do espaco de Fourier e no gauge Newtoniano, encontramos>:

(3.133)
(6p2)" + 3H(SPy + 6pa) — 3(pr + Da)® + (pa +Pr)0\ = a*5Qy,
(P5 + DAY + (5o + Da) () + AH(x + Pa)v) + (or + Pr)0i® + 0,6 Py = a*0Q)7,

30O sinal negativo é devido a escolha de assinatura da métrica utilizada (+, —, —, —).
31 Nés ignoramos termos relacionados a0 momento anisotrépico.
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onde pela relacio (3.98) podemos escrever: a?6Qy = adQ e a?6Q} = 0.

Vamos introduzir a velocidade do som cgm = 0p/dp de um fluido interagente,
para relacionar a perturbacao de densidade dp e pressao op. A ME é tratada como um
fluido adiabatico®?, ou seja, velocidade do som nula. Para EE, devemos impor a condicao

%) > 0, a fim de evitar instabilidades, tal que,
Ci(d) = 1 Ca(a) = w = const. <0, (3.134)

em que cg(d) ¢ a velocidade adiabatica da EE.

Usaremos as relagoes:

=/ / N
2 Dy ) 2 a@)x
Ay o= B 9 ey (3 ) 3.135
» P I+ wa Gy — o) ( pa(l + wx)) ( )
ph = —3Hpa(1+wy) — aQx. (3.136)

Portanto, encontramos as equacoes®® gerais para as perturbacoes de densidade J e

velocidade 6 [121]:
_ adQ
Px

_ . 9
, a@)x Wi s 2 2
0 H(1 -3 - — 0y — ———k"6, — k"¢ = 0. 3.138
P [ ( W) o + 1 +w}\] A 1+ wy) A ¢ ( )

(3.137)

Essas expressoes devem ser adicionadas ao sistema de equagoes com todas as outras

componentes do Universo, vistas no capitulo 2 e as equagoes de Einstein.

Precisamos encontrar a equagao de segunda ordem para as perturbacoes de densi-
dade, que é combinacao das duas equagoes acima. Primeiramente, levamos em consideracgao
que em escalas de sub-horizonte, as perturbagoes de EE sao despreziveis, pois a formacao
de estruturas comeca quando a era da radiagdo termina e a era da matéria inicia. Sendo
assim, podemos desprezar ¢ por ser muito pequeno na eq. (3.137). E de maneira geral,
podemos escrever a fungdo procurada em termos das perturbagoes de ME (4.), pois,

Oc >> 0p.

Entéo, a equagao de Poisson (2.45) se reduz a [121],
2 3,2
K¢ = —SHQd.. (3.139)

Para ME temos: w, = ¢? = 0, agora isolando 6., depois derivando com relagao ao tempo

32 Nao troca calor com outros componentes do Universo.
33 J4 escritas no espaco de Fourier.
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conforme temos,

54, — 29 w09
’Of Pe
C 6 C
b, = Wy 0 5 (3.140)
P pe

6 = <a§2 ) 5o + (“9 >5C’+ <a_‘5Q ) 5o + (“_(SQ )5;—52’, (3.141)
Pec Pec pcéc pcéc

substituindo (3.141) e (3.139) em (3.138),

(a? ) d. + (a? ) .+ (a-éQ ) et (@ ) 5~ 5+ H, + 0.5, = "L,
Pe Pe Pede Pcde 2 .

incorporando (3.140) na equagdo acima e organizando, achamos:

o [ 50)- ()
Pe PO Pe

B (ag) B <a_5Qc>' . (H - a?) (a? - a_an> N §7—L2Qc 5, =0,
Pe pC(SC Pe Pc pc(sc 2

para “enxugar”’essa expressao, representamos alguns termos por:

o= 99 a0 K=n- "< (3.143)
Pc pcéc Pec
Logo, obtemos [121]:
0 —(Q—-K)d, — (Q’ +KQ+ ;’Hm) J. =0, (3.144)

Vamos encontrar as equagoes de segunda ordem para cada tipo de interacao:

® ()X pg

No fundo cosmolégico temos: Q = Q, = —Qq = —3HEpy, assim, aQ, = —3HEpa.

Nesse tipo de interacao de EE acoplada, temos somente uma parte nao perturbada,
relacionada a ME, pois estamos neglicenciando a influéncia da EE na densidade total.

Assim, pela equagao (3.103) temos:

1—Q,
e+ 3Hp. = B’Hézﬁc(Q), (3.145)
sendo:
aQ. (1-Q) adQ,
= — — = 14
ﬁc 37'[62 Qc ; ﬁcdc 07 (3 6)

onde nés usamos a defini¢do de pardmetro de densidade Q; = p;/pero € Qa =1 — €,
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Deste modo, a eq. (3.144) para evolugao das perturbagoes de ME equivale a [121],

&+ [1+6§2(1;290)] Ho! — (3.147)
3, (1-Q) H’ (1-Q) Q. 1 B
SH {Q 2t (1 g 3T TR 5. = 0.

3
A evolugao padrao é recuperada quando & = 0, tal que: 6 + Ho. — 57—[29050 =0.
Devido a presenca da interagdo, o coeficiente de d. na eq. (3.147) se torna positivo a

medida que €2, diminui, levando a um regime decrescente da perturbacao.

® () x p
No fundo temos aQ, = —3H& pe, logo,
P+ 3Hpe = 3H&ipe, (3.148)

e os termos de interagcao das equagoes perturbadas para ME sao,

aQ. _ 6Q.

o= o= 3G (3.149)
Neste caso, a eq. (3.147) é [121]:
6 + (1 + 3&)HE, — 2%290 = 0. (3.150)
® QX petpa
No fundo temos, aQ. = —3HE(pe + pa), logo:
agc — _3Me <1 + (159)> , (3.151)
ggz = —3HE (3.152)

Obtemos portanto, a equacao da perturbacao de ME, dada por:

65+—Pi+3%§<1+(1;flg>]&4— (3.153)
SHE [(H (1- Q) O] 3 B
+{ 0, K,H—’I-[—Ir?ﬁ-[ﬁ(l—QC))(l—Qc)—QC] —27{298}50_0.

Essa equacao de perturbacao é uma contribuicao original deste trabalho, cujas aplicabili-
dades podem ser: estudar o crescimento das estruturas césmicas, taxa de crescimento das

perturbagdes de matéria, como feito em [4] e ainda, comparar as previsoes usando este
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Modelo Cosmolégico (nesse caso em especial) com as observagoes feitas por grandes surveys
sobre as estruturas em larga escala, conforme [121]. Pretendemos ainda, implementa-14
no codigo CAMB para visualizar as curvas dos espectros de poténcias e analisar outras

caracteristicas do Universo.

As fungoes de crescimento D(z) (ou D(a)) para as equagao de perturbagoes en-
contradas anteriormente podem ser determinadas numericamente através de andlises
computacionais, assim como uma solugao para a fase atual do Universo (considerado a
contribuigao de EE). As equagbes de interagdo podem ser introduzidas no CAMB, isto

requer conhecimentos em Python ou Fortran.

Taxa de crescimento das perturbacoes

Para estudarmos os efeitos esperados no espectro de poténcia da matéria, precisamos
analisar a evolucao do contraste de densidade da ME por meio da taxa de crescimento

f(2), encontrada através das equagoes perturbadas.

Agora, barions e ME evoluem de forma diferente. Para matéria baridnica a equagao

da continuidade é (2.153), que pode ser escrita como:
o, + 6, =0, (3.154)

e a ME interagente:

5, = Wes oy WQ (3.155)

C pC

A perturbacdo de matéria total é:

0b0p + Pede
b, = D200 PO (3.156)
Pm
calculando sua derivada com respeito ao tempo conforme e substituindo (3.154) e (3.155)
temos:
_C 5 C Y 0 _CHC
i s, Qe @0Qe (2o + pebe) (3.157)
Pm  Pm Pm

Reescrevendo essa equagao usando (B.64) e as equagdes de fundo (3.102) para cada

componente, encontramos [120]:

dlném H(Sm _ _5m a’_CQC + CMEQC + (pbeb _—i_ pcec) :
dlna Prm Pm Pm
] -1 ) b b
f= dlnd,, _ 7‘[7 5 a_@c 4 a(ch + (pbeb _+ peeC) ’ (3.158)
dlna Om Pm Pm Pm

onde os indices m, b, ¢ denotam matéria total®*, barions e ME, respectivamente. Essa

expressao nos mostra a dependéncia da interacao no setor escuro, pois a ME nao evolui de

34 Excluindo os neutrinos.
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maneira similar a matéria barionica. Se a interacao for nula, recaimos no Modelo Padrao.

A taxa de crescimento é uma funcao do niimero de onda k e do desvio para o vermelho z,
tal que: f = f(k,z2).

Para visualizar como a interagao escura afeta o crescimento das estruturas veja
na Figura 30. Nesta figura mostramos as evolugoes de f para os Modelos de Interacao.
Percebemos que o fator de crescimento dos modelos de EE interagindo pode se comportar
de maneiras muito diferentes em comparagdo com o Modelo ACDM. Na maioria dos

Modelos de EE, a formagao de estrutura termina quando a expansao acelerada comeca.

Para o Modelo TA, a taxa de crescimento f pode induzir um crescimento de
perturbacoes da matéria, mesmo no presente regime acelerado. A taxa de crescimento é
sempre maior do que em ACDM, especialmente em redshifts baixos, quando a EE comega

a dominar, nesse ponto esse efeito se torna mais evidente (ver Figura 30).

Enquanto para os Modelos IB e III | o fator de crescimento pode ter um valor
negativo no presente, se o acoplamento for forte o suficiente [120]. Para o Modelo IB (linha
roxa, com valores mais ajustados da Tabela 4), a taxa de crescimento é um pouco menor,
em relacdo ao ACDM e como ele possui constante de acoplamento positiva, de acordo com
a Tabela 3 de valores priores, significa que ha menos EE no passado em comparacao ao

Modelo ACDM, pois ME é convertida em EE conforme o tempo evolui.

Para o Modelo II, a mudanca é muito sutil quando os parametros de melhor
ajuste da Tabela 4 sao usados, pois a densidade de ME nao depende significativamente
da densidade de energia de EE, contudo, seu desvio de comportamento padrao depende
principalmente do valor da interagao, por exemplo, para w = —1 a curva se desloca mais

para baixo, conforme Figura 30.

Tabela 3 — Valores prioris para constante de acoplamento dos Modelos de IDE. Fonte:
[120].

Pardmetros | Modelo IA | Modelo IB | Modelo IT | Modelo II1
& [-0,4;0] [0;0,4] [0;0,01] [0;0,01]

Espectros de poténcia da matéria para Modelos IDE

Essa secao é baseada nas referéncias [116, 122] que mostram os espectros de

poténcias da matéria para os Modelos IDE comparados com Modelos sem interacao.

Usando o formalismo de perturbacoes visto nos capitulos 2 e 3, podemos estudar a
influéncia da interacao entre ME e EE no setor escuro observando o espectro de poténcia
da matéria P(k).
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f(k~1.2)

Figura 30 — Taxa de crescimento das perturbagdes de matéria, fixando k ~ 1. A linha azul é para o Modelo IDE
TA, a linha laranja para o Modelo IDE IB, linha verde para o Modelo II e linha vermelha para o
Modelo IDE III, essas curvas foram geradas para & = 0,1 e para w = —1. A linha roxa é com os
valores de pardmetros de melhor ajuste da Tabela 4 para o Modelo IDE IB e linha marrom é para
& = 0, que recai na evolugéo padrao do Modelo ACDM assumindo valores do Planck 2015 [53]. Fonte:

[120]

Tabela 4 — Pardmetros cosmolégicos para Modelos de interacao (Planck+BAO+SNIa+HO).

Fonte: [120].
Parametros IDE TA IDE IB IDE I1 IDE III
prhz 0,02223 0,02224 0,02228 0,02228
Qeoh? 0,0792 0.1351 01216 0.1218
1000,70 1,043 104 1041 1,041

T 0,08204 0,081 0,07728 0,07709
In(1074,) 3.009 3.007 3.083 3.087
N 0,9645 0,9643 0,9624 0,9624
w -0,9191 -1,088 -1,104 -1,105

& - - 0,0007127 0,000735

& -0,1107 0,05219 - 0,000735

Hy | 68,18 km/sMpc™! | 68,35 km/sMpc~t | 68,91 km/sMpc—! | 68,88 km/sMpc—!
Qo 0,2204 0,3384 0,3045 0,3053

Os espectros de poténcia da matéria da Figura 31 correspondem aos Modelos IDE3?

descritos anteriormente, onde foram utilizados os parametros cosmologicos da Tabela

4. Também na Figura 31, é mostrado tanto o espectro de poténcia linear, quanto o

nao-linear®, como também para os Modelos ACDM e Halo®". O que pode-se perceber ¢é,

apenas uma mudanca na posicao do pico da curva do espectro para cada Modelo.

35 Estes espectros podem ser gerados através dos principais cédigos CAMB [106], CLASS ou Compu-
tePk<https://www.benjissi.xyz/computepk>, fazendo modifica¢des nos cédigo fonte para incorpora

equacgoes de interagdo no setor escuro.

36 Nao iremos avancar nossos estudos nesta area. Na referéncia [122] é possivel encontrar alguns detalhes
sobre este espectro de poténcia da matéria nao-linear.
37 F um Modelo Cosmolégico popular usado para descrever a distribuicio nao-linear de matéria, que
acabam formando regides super densas, tal que em certo momento se estabilizam criando os "halos",
onde posteriormente a matéria barionica é atraida para seu centro, dando inicio a formacao das galaxias.
Detalhes sobre este Modelo podem ser visto na referéncia [123], capitulo 4.
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Figura 31 — Espectro de poténcia da matéria para Modelos IDE, ACDM e Halofit. A figura mostra os espectros
de poténcia da matéria especificamente no intervalo de escalas em que observam-se oscilagdes. As
linhas tracejadas sfo os espectros de poténcia da matéria ndo-linear. (IDE IA = IDE;, IDE IB =
IDE;;, IDE Il = IDEs;;, IDE III = IDE;v ). Fonte: [122].

Para as escalas de k muito grandes (além do horizonte), o espectro de poténcia nao
é afetado pela interacao, como seria de esperar, devido a interagao ser projetada para afetar
apenas em escalas de sub-horizontes [116]. A medida que avancamos em escalas menores,
dois regimes distintos podem ser identificados, que ¢é a era da matéria e era da radiacao.
Em escalas suficientemente pequenas, ha supressao do espectro de poténcia da matéria

que nao depende de k. Em escalas intermediarias, nota-se oscilagoes que dependem de k.

De acordo com a referéncia [11], altera¢oes nos valores da EoS de EE influenciam o
espectro de poténcia angular da CMB principalmente para escalas [-baixos de uma maneira
sutil, assim, modifica a amplitude geral do espectro de poténcia da matéria levemente. Por
esse motivo, na referéncia [116] é mostrada apenas as mudangas causadas pela variacao da

constante de acoplamento nos espectros de poténcias.

Para o Modelo A, note-se pela Tabela 3 dos pardmetros cosmoldgicos prioris que
a constante de interacao deve ser negativa. Isso significa que existe um fluxo de energia se
convertendo de ME para EE e que a densidade de energia da ME é maior no passado em
comparagao com o Modelo ACDM. Essa quantidade extra de ME influencia a evolugao
das perturbacoes da matéria, levando a mais formacao de estruturas, como pode ser visto
na Fig. 30, sobre a taxa de crescimento. Neste Modelo, conforme Figura 32, o espectro
de poténcia da matéria apresenta mudancas relacionadas aos valores da constante de
acoplamento, quanto menor for essa constante, mais o espectro se aproximara de um

Modelo sem oscilacoes.
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Figura 32 — Espectro de poténcia da matéria para trés diferentes pardmetros de acoplamento & para o Modelo
de interagdo IA. Fonte:[116].

Nos Modelos IB e II para valores das constantes de acoplamento grandes (£ =
& = 0.1), as mudangas nos picos acusticos dos espectros de poténcias em comparagao
com o Modelo sem interagao (§; = & = 0) sdo muito “pronunciadas”, como podem ser
vistas nas Figuras 33 e 34, principalmente para o Modelo II, pois de acordo com a Tabela
3, o valores da constante de acoplamento mais aceitaveis para este Modelo estao dentro
do intervalo [0, 0.01], portanto, valores de acoplamentos grandes podem ser facilmente
descartados por meio das observagoes. No entanto, em geral, pequenos acoplamentos

introduzem mudancas sutis, muitas vezes mais dificeis de serem distinguidas de outros

Modelos [116].
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Figura 33 — Espectro de poténcia linear da matéria para trés diferentes pardmetros de acoplamento 2 para o
Modelo IB. Para & = 0 sem interagdo. Fonte: [116].
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Figura 34 — Espectro de poténcia da matéria para trés diferentes pardmetros de acoplamento £; para o Modelo
II, onde & = 0 é para o Modelo sem interagdo. Fonte: [116].

A partir das consideragoes anteriores, os pequenos valores das constantes de
acoplamento sao preferidos pelas observacoes, embora, com pequena significincia. Essas
mudancas sutis se comportam de maneira diferente, dependendo do Modelo escolhido, por
isso, é importante visualizar e entender como cada Modelo afeta as caracteristicas dos
espectros de poténcias. O Modelo II apresenta um efeito mais evidente para um valor da
constante de acoplamento grande, como podemos ver na Fig. 34. Essa escolha de valor
grande nao ¢ realista, por isso é excluida por observagoes, mas serve para ilustrar os efeitos
que a interagao tem nos espectros de poténcias e a possivel degeneracao entre o termo de

acoplamento e Q. [116].

As mudancas nos espectros de poténcia dos Modelos de IDE podem ser reproduzidas
alterando h*Q. ou por uma EoS de EE w diferente, essas mudangas também mostram a

degenerescéncia entre a constante de acoplamento, h?*Q.o e a EoS de EE [116].

E possivel restringir parametros cosmologicos usando Modelos, isto é feito utilizado
dados observaveis complementares e analisando os espectros de poténcias. Para os Modelos
de interacao utilizando um conjunto de dados observaveis CMB, BAO, o crescimento

38

de estrutura, como lentes fracas e aglomeracao de galaxias®®, consegue-se restringir os

parametros, e ainda eliminar as degenerescéncia entre &, h*Q.o e w [116].

38 Na ref. [116] é feito isso, contudo, com apenas CMB e BAO, desse jeito a degenerescéncia nio é
completamente removida.
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Espectro de poténcia angular de 21-cm

Neste tépico, mostraremos os espectros de poténcia angular de 21-cm®’ para os

Modelos de Interagdo e ACDM de acordo com a referéncia [117].

A Figura 35 mostra os espectros de poténcias angulares de 21-cm, centrados em
z = 3 para os Modelos de modelos de EE: ACDM, wCDM?* e IDE. A valores das contantes
de acoplamento & e & nos Modelos IDE sao ajustados para uma magnitude semelhante
aos valores de melhor ajuste dos dados do Planck 2015 [53]. Os desvios observados nos
espectros de poténcias angulares dos Modelos IDE para o ACDM demonstram uma forte

dependéncia de escala e podem chegar a 20% em pequenas escalas angulares [117].

Além disso, as oscilagdes em torno de [ = 100 indicam também a escala da BAO na

presenca de interacao escura, com mudancas significativas em relagdo ao Modelo ACDM.

o 0.001¢

s

2 :
& -4 ] 8
a 10 —_— w=-0.95.5=-0.04 :_
S &
= == ACDM == w=_1.1£=0.001 S
:E 1073 - w=—095 . w=—1.1,6,=0.04

TTowELl e e 11 =-0.04
1076 ; ; ‘ .
5 10 50 100 500
¢ f

(a) (b)

Figura 35 — Espectro de poténcia angular de 21-cm para uma janela de Av = 20 MHz centrada em z = 3, com
frequéncia equivalente & v = 1092 MHz (quadro & esquerda). Razdo entre os espectros de poténcia
angular dos Modelos de IDE (e wCDM) em relacio ao Modelo ACDM (quadro a direita). A linha
solida vermelha é para o Modelo IA, a linha sélida verde para o Modelo IB, a linha sélida azul para
0 Modelo II e roxa para o Modelo III. [117].

39 Para reproduzir estes fittings, assim como para os espectros de poténcias da matéria é necessario fazer
uma modificacdo no c6digo CAMB, introduzindo as equagoes da dindmica de Modelos de interagio,
isso demanda conhecimentos de programacao em Python ou Fortran90.

40 Este é um Modelo de extensdo do ACDM, aqui a EE ¢ descrita por um fluido com equacéo de estado
w = p/p, com w = cte tal que, w < —1/3. Néo iremos nos aprofundar neste Modelo.
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4 Consideracoes Finais

As observagoes cosmologicas mostram que o Universo é composto por um quantidade
considerdvel de componentes escuras: matéria escura e energia escura, cerca de 95% da
densidade total. Elas foram postuladas apenas devido aos efeitos gravitacionais. Pesquisas
cosmologicas de alta tecnologia tem buscado informagoes de periodos em que o Universo
era ainda jovem, para investigar fontes de dados que possam fornecer uma compreensao
mais consolidada sobre a evolugao césmica, como por exemplo, observacoes da linha de
21-cm do HI, para extrair as oscilagoes actisticas baridnicas, e assim as caracteristicas das

componentes escuras.

Foi possivel apresentar espectros de poténcia da matéria linear (e nao-linear), funcao
de correlacao, espectros de poténcia angulares, como da linha de 21-cm e comparar com
os espectros tedricos para avaliar a concordancia de Modelos ou propor novos e estimar
parametros cosmologicos. O primeiro passo para avancar ¢ entender os fundamentos

basicos dos observaveis que foram analisados.

Abordamos a teoria das perturbacoes cosmolégicas lineares dentro da qual é definida
a funcao de Crescimento das pertubagoes de matéria, que é uma quantidade necesséria
para nosso estudo, essa funcao é dependente do Modelo Cosmolégico e em cada periodo do
Universo evolui de forma diferente. Estudamos também sobre as Equagoes de Boltzmann
que descrevem como as componentes do Universo evoluem, essas equagoes sao resolvidas

pelo codigo CAMB que fornece um espectro de poténcia da matéria linear.

Reproduzimos os espectros de poténcias da matéria para o Modelo ACDM usando
pardmetros atuais do Planck 2018 [2], todos eles estao de acordo com os resultados

apresentados na literatura [19].

Apresentamos o Modelo Cosmologico IDE de forma generalizada que podemos
utilizar no CAMB para reproduzir os espectros e adicionamos uma contribuicao, em que a
interacao é proporcional a matéria escura e energia escura. Tal interagao é importante
para analisar a taxa de crescimento das perturbagoes cosmoldgicas e como isso influencia

na dinamica da evolug¢ao do Universo.

Este trabalho pode ser utilizado como material alternativo do radiotelescopio
BINGO, por conter de maneira geral tépicos relacionados a parte observacional e tedrica,
em especial, os espectros de poténcias, dos quais sdo extraidas as Oscilagoes Actsticas
Barionicas. Pretendemos continuar os estudos nesta area, aperfeicoando os conhecimentos
computacionais para geragao de espectros de poténcia angular de 21-cm, implementacao
do Modelo IDE e métodos de extracao das Oscilagoes Actisticas Baridnicas, assim como,

fazer andlises sobre o formacao de estruturas em larga escala.
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Variacao da métrica,

Variacao da acao S e Simbolos de

Christoffel no Wofram mathematica

A.1 Variacdo da métrica

Usando a defini¢ao de ortogonalidade da métrica:

gy)\g;w = 527 (Al)
aplicando o principio da minima acao,
6(91/)\9}”/) = 0,
69" g + 9209 = 0, (A.2)
multiplicando pela métrica g, e contraindo indices,
5gy>\g>\ag;w + gl»\gkaég/w 07
5559;11/ _591»\9)\09#1/7
59;;0 _5gy)\g)\crg,ul/~ (A3)

Escrevendo um determinante qualquer g em termos da expansao em cofatores,

g = A(H)Vg(“)w (A4)

onde g(,), sdo os elementos de uma fila (ou coluna) qualquer e AWY s50 o0s respectivos

cofatores, o indice (p) indica que ndo ha soma. O cofator é definido da forma,

A = ggM”. (A.5)

Tendo feito as defini¢oes acima, podemos calcular a variacao de /—g com respeito

v
a gh,

0v/=g

e ag™s
2 \/_—ggg g,uzn

1

NS (A6)

Substituindo (A.3) nesta equacao, achamos a identidade que gostariamos de provar:

1
0/ —qg = —5\/—gguyég“”. (A.7)
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A.2 Variacdo da acdo Sy

Su = [ V=L, (A8)
5y = / (6v/=gLas + V—gbLar)d"z, . (A.9)
Variando com respeito a métrica g"”, temos,
—g = —;\/—_ggwég’””, (A.10)
0Ly = gﬁﬁdg’”. (A.11)

Usando estes resultados em (A.9), obtemos:

1 0Ly
= — /= Hny _ Nz m
dSum /( 5V 99uw09"" Lar + v/ gaguﬁg )d z, (A.12)
ﬁégﬂl’ = / <9MV‘CM — 289!“’) d"x. (Alg)
Portanto,
V=g og IV T P A

A.3 Simbolos de Christoffel no Wofram mathematica

Clear[coord,metric,inversemetric,affine,t,r,0 ,¢]
n=4;
coord={t,r,0 ,¢ };
metric = {{1,0,0,0},{0,-(a[t]?)/(1-c r?),0,0},{0,0,-a[t]* r*,0}, {0,0,0,-a[t]? r? sin
[01°}};
metric//MatrixForm
inversemetric =Simplify[Inverse[metric]]
inversemetric//MatrixForm
affine :=affine = Simplify[Table[(1/2)*Sum|[(inversemetric|[i,s]])* (D[metric[[s,j]],
coord([[k]]]+D[metric|[s,k]],coord][[j]]]-D[metric[[j,k]],coord[[s]]]),{s,1,n}],{i,1,n},{j,1,n},
{k,1,n}]]
listaffine :=Table[If[UnsameQ|affine|[i,j,k]],0],{ ToString|[I" [i,j,k|],affine[[i,j,k]]}],
{i.1,n},{j,1,n}, {k,1,n}]

TableForm|[Partition[DeleteCases[Flatten|listaffine|,Null],2], TableSpacing— {2,2}]
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APENDICE B — Perturbacdo de quantidades

fisicas e Funcao de Crescimento no Universo

contendo matéria e Constante Cosmoldgica

B.1 Tensores e equacoes no tempo conforme

Simbolos de Christoffel n3o nulos

— a,
o = =
00 av
/
~0 . a
=i a
T = 05 (B.1)

Tensores de Ricci n3o nulos e Escalar de Ricci

_ ’H’
Rg - —39,
)] 1 / )
Rj — —?(}‘[ +27‘l2>5j,
- H + M
e .
Tensor de Einstein
_ 242
G8 - 3?,
G = (2a2+aQ> 5, (B.3)
Equacoes de Friedmann
H = %Zp}cﬂ, (B.4)
3 k=1

2H +H* = —a*SnGa*p, (B.5)
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B.2 Perturbacao das quantidades tensoriais

1 1 . .
ory, = 5[9 (0409w + 0009pu — 0,09,w)] — 5[59 P(0uGov + OuGpu — pgu)],  (B.6)

ORu = 0a(0T%,) = 0,(6T%,) + Tar(6T7,) + (6Ta)Th, — Ta(0T%,) — (AT5)T,.,
(B.7)
SR = §"6R,, — 59" R,.. (B.8)

B.3 Simbolos de Christoffel para métrica perturbada no tempo cés-
mico

Os célculos foram feitos no Software Mathematica seguidos de algumas manipulagoes

simples, expansoes de Taylor e generalizagoes para chegar nos resultados abaixo.

g, o~ 2 (B.9)
Lo = Iy = gfi, (B.10)
r% = TV ~a(t)? (Z + 25(@ — ) + aa(f) §ij, (B.11)
T ~ 2;126112’ (B.12)
Ty, = D= (H+®)dy, (B.13)
I, ~ gj; ik+g§€5¢j - gﬁ ke (B.14)

B.4 Perturbacdo dos Simbolos de Christoffel no tempo conforme

ooy = v, (B.15)
0Ty = 9V, (B.16)
6Ty, = 60,9, (B.17)
0Ty = [+ 2H(D — D)4y, (B.18)
oYy = @6, (B.19)
0Ty = 0;00; 4 0,5 — 0' P, (B.20)
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B.5

SR

SR}

(2

OR;

B.6

5GO
5GO

e

B.7

Perturbacao do Tensor de Ricci e escalar de Ricci
1
- (3HP' + V°® + 30" + 3HV), (B.21)

(0,9 + HO W),
= —a H{[®" + V0 — 2(H + 2H*)(® + V) — HV' — 5HD'|5;; + 0,0;,(® — ¥)},

a2
2
a2

6R = %[sz —4V2D + 12(H' + H*) W + 69" (V' + 39")]. (B.22)

a

Perturbacao do Tensor de Einstein

2
= g[v%b — 3H(HV + 9], (B.23)
2

2 1 ]
_ 2 { [cp" +HRO + W)+ (2H 4 H + VAW = D) 8]+ S 0,0,(0 - qf)}

a?

Transformadas de Fourier das Perturbacoes

V(A = / (;l:;e“”cbk, (B.25)
o(F) = / $6i5~ka, (B.26)
3(7) = / (;ljr];?)e“”ak, (B.27)
(7 = / (;er’;ei’?fek, (B.28)

No espaco de Fourier, por conveniéncia assumimos que as perturbagoes podem ser escritas

como somas de ondas planas, tal que:

A(7) — T A, (B.29)

onde A é uma perturbacao qualquer.

B.7.1 Perturbacdo na temperatura dos fétons

Dada a funcao distribuicao de Bose-Einstein,

1

exp(p/T) — 1’ (B30

fBe(t,p) =
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onde desprezamos o potencial quimico u. Pela conservagao de fgp temos,

dfpE

=0 B.31
dt ’ ( )
logo:

dlll _ 0
dt lexp(p/T)—1] 7

(%5 ~ 7% ) exviorm

= 0.
T?(exp(p/T) — 1)
(B.32)
Sabendo que,
exp(p/T) # 0, (B.33)
T #0, (B.34)
Entao:
dT dp
bt o
Pt dt 0
ldp 1dT op o
- - == = B.
pdt T dt’ - P T ©, (B.35)

o termo © quantifica a pertubacdo na temperatura. Essa perturbagao é considerada muito

pequena.

B.8 Equacao de Boltzmann de 1° ordem

A equagao de Boltzmann ¢é escrita conforme (2.117):

ﬂ B g 8fﬁi_ v 7 af
+ p(H—i—a —i—at)a

dt ot 0z a

substituindo a fungao f (2.120) na expressao acima e calculando as derivadas parciais:

ofm of© 0 of© af 9 o0
_ _ 99 B.
ot ot p@t o O P o ot (B-36)
(1) pi (0 (0)
8f‘ e 8f‘ o of0 @ af 00 n (B.37)
or' a or' a 8xZ dp a 8]9 oxt a
1) (0) (0)
of _ of 0 of o_ 8f (B.38)
op op 3]? Op 3]7 327

Agora escrevendo a equagao (2.117) apenas com termos de ordem-zero, ou seja,

negligenciamos ¥, ® e a contribuicao de ©, temos:

df B af© " of©

at dt P




B.9. Termo de colisao dos fétons 155

como nao existem termos de colisao de ordem-zero,

(0) (0) (0)
daf or0 . of

—0 — 0. B.39
at dt P (B.39)

Utilizando o conjunto de equagoes (B.36)(B.37)(B.38) e (B.39), podemos estabelecer

a equacao de Boltzmann somente com termos de 1* ordem,

(B.40)

af _dfv _ 9f© 00nt oV 0P
dt — dt P op 8t or'a Orta Ot )

B.9 Termo de colisao dos fotons

O termo de colisao dos fétons é dado por (2.123):

1 d3q d3p/ d3q/

U = | Gyrm | GreEe ] @eEw
<|M*(2m)*6* (5 + §— ' — ¢)5[E(p) + Eelq) — Ey(p)) — Ee(q)] x
x[fe(d) (') — fe(@) f-(D)],

utilizando as seguintes condigoes:

e Os foton tem energia dada por: E = p;

e Podemos escrever a energia dos elétrons no limite nao-relativistico como:

q2

Ee = e a0
(@) = me + o

mas, no denominador podemos utilizar apenas F.(q) = m.;

e Eliminando ¢’ através do uso da funcdo d-tridimensional,

= S[E.(p ) Ey(q) = Ee(p) — Ey(F+ G = p)[fe(F+T— 1) f(p

Encontramos:
U] = o | ol [ M, () + E.la) — B,01) — B+ 7)) »
<[ fe(@+T—0) 1) = fo(0) £, ()],
n B o L, T )
clfwl = 4m§p/(27r)3/(27r)3 M lp+2me b _Q—me s

<[ fe(@+ 7= 1)) = fo(a) £ (p)]. (B.42)
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Mais na frente iremos fazer uma aproximacao na fungao 9, para isto precisaremos

expandir o termo,

2 52 12
L S ¢  (F+q-p)
Ee - E(i —_— / = f— ,
(9) P+qd—7) o o
_ 7 _Td_ 24 24y Wy gy PP
2m. 2m.  2m. 2M, 2me 2m.  2m.’
B qp'cosa N pp'cosf  gpcosy  p 2 p?
n Me Me Me 2m.  2m,’
considerando p/m, << 1 e p'/m, << 1,
2 2
R p'cosac pcosy  pp'cosf P’ P
Ee - Ee +q-—p = Me - + - - s
(9) (P+d-p) q 2 g PR s Rl R

podemos descartar os trés ultimos elementos, pois sao de 2* ordem. Usamos o fato de que
no espalhamento Compton ¢é transferida uma quantidade de energia pequena, com isso, o

momento proéprio é aproximadamente constante, p ~ p’. Assim,

- 7 (p —p)

E(q) = E(p+q—p) =~ - (B.43)
Expandindo a fungao delta em torno de E.(¢') = E.(q),
2 > 2 272
4q . /_(p+q_pl) _ e N A~
5F+%m - ]_5@+EM)19 Ec(q)] =,
/ : 9olp + Ee(q) —p" = Ec(d)]
~ — E - F
0(p =) + [Ee(d) — Ee(q)] IE(J) |Be(@)=F.(0);
2 S 7 )2 /
¢ . 0+q-) : : 95(p — p')
|t g = IR s 4 (B - B T

substituindo (B.43) na expressao acima, encontramos uma aproximagao em torno de p —p/,

-

2 = 2 2o /
q , (P+d—p) no G (=) 0d(p—7p)
) —p -~ | =~ i(p— . (B.44

[p + 2m. P 2m. ] (p=p)+ Me op ( )

Supondo que,
fel@+7 =) = (@), (B.45)
e utilizando (B.44) em (B.42) achamos,

_ fe d3q d3 ' / (j (ﬁ_ﬁ) aé(p—p/)
I B T L R

<1, () = £ (). (B.46)
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B.10 Equacado de Boltzmann para fétons

Substituindo (2.125) na funcao distribuicao dos fétons (2.121) obtemos,
8@+ 00 ' N oV f +8<I>
ot Oxta Oxta Ot

¢ conveniente escrevermos a equacao no tempo conforme 7,

dt

= neO'T(@o -6 + - 65)7 (B47)

dnE@, (B.48)
assim,
0oedt 00, , 0V _, 0ddt dt -
Edfn%— agjinl—i- axinu—a% = neaT%(@o—@—i-n-vb),
0 00 ., ov ., 00

o T Tan Ty = eord(®—0+0-0), (B.49)

aqui temos uma equagao diferencial parcial linear de acoplamento © para as variaveis W,

® e v}, que também evoluem de forma linear.

Com objetivo de facilitar as manipula¢bes matematicas podemos reescrever a

equacao acima introduzindo a transformacao de Fourier,

0

i

Considerando um fluido irrotacional, a velocidade v}, sera dada na direcao k,

— ik (= k). (B.50)

%

?7[, = Ubl:} = Ub?, (B51)
em que v, ¢ o moédulo da velocidade. Definindo ainda, o cosseno diretor,
. k-
pEk-ﬁ:Tn, (B.52)
e a profundidade oOptica,
o, no,
Top(N) = dn'neora = —/ dn'n.ora, (B.53)
7 0
de maneira que,
0T,
(;np = —ne0ra. (B.54)

Usando essas definigoes na equagao (B.49) finalmente,

O +ikp® +iku® + &' = —1) (0 — © + pwy), (B.55)

"= 0/0n. Essa é a equacao de Boltzmann para os

onde nos inserimos a seguinte notacao:
fotons. Aqui nao levamos em consideragao a polarizagao, caso fizessimos apareceria um

termos a mais de corregdo, relacionado a anisotropia da temperatura, dado por[74],

Cl(P)] =

OTNe af

5 PQ(COSH)pa—p@Q. (B.56)
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Assim, faz-se necessario definirmos os multipolos da anisotropia:

d“ Low (B.57)

no qual P; é o multipolo de Legendre de ordem /.

B.11 Relacoes

dal

= —= B.58
T (B.58)
dlna = da/a, (B.59)
dlna = Hdt, (B.60)
dn = dt/a, (B.61)
H =aH, (B.62)
ddm, ddm,
—_— = — B.63
i pract (B.63)
dd, Om
e 7H R —
dna " % O
dIné
= "HE. B.64
dlna # (B.64)
A segunda equacao de Friedmann pode ser escrita como:
4 1
H = —7;Ga p(1+w)= —57-[2(1 + 3w). (B.65)

B.12 Funcao de crescimento no Universo contendo matéria e cons-

tante cosmologica

A equagdo (2.58) escrita no tempo césmico e em funcao dos parametros atuais é:

d?6 dd 3 J
moyog®m gz Om B.
gz g g Hotno s =0, (B.66)
como 9,,(t) < D(t),
d*D aD 3 D
+2H— — H2Qm — =
dt? dt otmog = 0

) 3 D
D+2HD — ngQm,O—S = 0. (B.67)
a
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Diferenciando duas vezes com respeito ao tempo cosmico a expressao,

Qo Qo  (1-Q
0 Stmo | - ) QA,O] (B.68)

at a3 a

H2_H§l

onde Qo = Q.0 + 0 + 4 0, encontramos:

. Q Q (1—9Q)
o 2 7,0 m,0 0
2HH = HOHl—él i -3 " -2 o ], (B.69)
. Q 9Q (1 —9)
_ 2 7,0 m,0 0
H = HOH[SCL4 +§ e +2 o ] (B.70)
Somando as duas equagoes acima,
. . 30 Q
_ 2 m,0 7,0
H+2HH—HOH[2 3 —|—4a41, (B.71)
como {2,y << 1, obtemos:
) : 30,
H+2HH = thr5 L. (B.72)
a

Agora multiplicando por H a eq. (B.69) e por D a eq. (B.71), depois subtraindo

as equacoes, nés temos:

DH — HD +2H(DH — HD) = 0. (B.73)
Sabendo que:
DH = d(gtH) — 0D, (B.74)
HD = d(gfj) — HD, (B.75)
2H(DH — HD) = Qj;i(DH — OD) = ;ddcf(DH — HD). (B.76)

A eq. (B.73) se torna:

2
a2i(DH — HD) + di(DH — HD) =0, (B.77)
dt dt
que recai na diferencial de:
d| 5 od (D
— la*H*— (—= || =0. B.
dt [a dt (H)] ! (B.78)

Para obter a solugao desta equagdo, vamos usar a variavel u = D/H , assim:

1
ult) = )+ G / it (B.79)

1
D(t) = CH / it (B.80)
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onde C; e 'y sdo constantes.

Usando a relacao entre tempo t e redshift z :

1
dt = ————d B.81
(1 + Z)H Z’ ( )
em seguinte escrevendo dz em funcio de a: dz = —da/a?, temos:
da
dt = B.82
aH(a)’ ( )

chegamos em,

Dla) = CH (o) |’ W{l(a,)]gda’. (B.83)
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APENDICE C - EoS efetiva para interacio,
Relacao entre p. e p; e Coddigo do CAMB para

os espectros de poténcias da matéria linear

C.1 Obtencao da EoS efetiva para interacao

A equacao de densidade de energia é:

A+ 3H(+w)py = aQy, (C.1)

considerando a proporcionalidade de interagao tal que,
Qx = 3H&\p, (C.3)
temos,
Py 4 3H(L +wr)py — 3aHEpy = 0,

Py 3H(Apx +wrpr —Epr) = 0,
P\ +3H[L+ (wr —&)]lpr = 0, (C4)

usando novamente a relagao (C.3),

Qx
= = C.5
&~ Hon 9
encontramos:
—/ Q/\ —
1 _ = 0. .
Py + 3H[L + (wa Hg@”’“ 0 (C.6)
Entao, a equagao de estado efetiva se torna:
0
Wref = Wx — ’Hg,; (C.7)

C.2 Relacao entre p. e py

Como atualmente a densidade de ME e EE sao aproximadamente da mesma ordem,
uma interacao entre as duas componentes explica o por que desta igualdade. Assim, é

definido a razao entre as densidades de ME e EE,

r=te (C.8)
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de poténcias da matéria linear

isto deve ser igual uma constante (r & 1), entao

=/

=/
o Pe Pa_

— =0. C.9
Pd Pd (€9)

Substituindo as interagoes (3.107) em (3.103) e (3.104), depois utilizando os
resultados na expressao (C.9), encontramos a equagao quadratica [11],

Gri+E+&+w)r+&=0, (C.10)

essa equacao dira como serd a relacao entres as densidade de ME e EE em termos da EoS
de EE e dos parametros adimensionais dependendo do tipo de interagao.

Quando o acoplamento é proporcional & densidade de EE, Q = 3H&pq , ou seja,
& = 0, temos apenas uma raiz para a equagao (C.10),

3
Rt (C.11)

Agora para o acoplamento proporcional a densidade de ME ou setor escuro total,
temos as seguintes solugoes da equagao (C.10),

(&) = M + l\/(51 + &+ w)? — 4616,
(¢ +§ ) g (C.12)
(@)= - =G+ e tw? - 466
Para Q) = 3H¢& p., ou seja, & = 0, temos
(§17)1 =0, (&ir)e = — (&1 +w). (C.13)

Com o acoplamento ) = 3H&(p. + pa), onde consideramos & = & = &, temos os
seguintes resultados para (C.12):

(Er)e ~ —(w + 28). (C.14)

C.3 (Codigo do CAMB para os espectros de poténcias da matéria
linear



Ipip install camb

> Collecting camb
Downloading https://files.pythonhosted.org/packages/fd/8c/cel54d1348603fe26a6c49e5f
| N | 22 .1MB 72KkB/s

Requirement already satisfied: scipy»=1.0 in /usr/local/lib/python3.6/dist-packages (
Requirement already satisfied: six in /usr/local/lib/python3.6/dist-packages (from ca
Requirement already satisfied: sympy>=1.0 in /usr/local/lib/python3.6/dist-packages (
Requirement already satisfied: numpy>=1.13.3 in /usr/local/lib/python3.6/dist-package
Requirement already satisfied: mpmath>=0.19 in /usr/local/lib/python3.6/dist-packages
Building wheels for collected packages: camb

Building wheel for camb (setup.py) ... done

Created wheel for camb: filename=camb-1.0.8-cp36-none-any.whl size=933646 sha256=4d

Stored in directory: /root/.cache/pip/wheels/14/ac/93/ff9362915e8fc8a8a74bb5ea99e06
Successfully built camb
Installing collected packages: camb
Successfully installed camb-1.0.8

%matplotlib inline

%config InlineBackend.figure_format = 'retina’
import sys, platform, os

import matplotlib

from matplotlib import pyplot as plt

import numpy as np

#Assume installed from github using "git clone --recursive https://github.com/cmbant/CAMB.
camb_path = os.path.realpath(os.path.join(os.getcwd(),"'.."))

sys.path.insert(0,camb_path)

import camb

from camb import model, initialpower

print('Using CAMB %s installed at %s'%(camb._version__,os.path.dirname(camb._file )))

> Using CAMB 1.0.8 installed at /usr/local/lib/python3.6/dist-packages/camb

#Now get matter power spectra at redshift o

pars = camb.CAMBparams()

pars.set_cosmology(H0=67.66, ombh2=0.02242, omch2= 0.11933)
pars.InitPower.set_params(As=2.105 * 10**-9, ns=0.9665)
pars.set_matter_power(redshifts=[0.0], kmax = 4.0)

results = camb.get_results(pars)

kh, z, pk = results.get_matter_power_spectrum(minkh=1e-4, maxkh=4.0, npoints = 200)

#Now get matter power spectra at redshift 1.0

parsl = camb.CAMBparams()

parsl.set_cosmology(H0=67.66, ombh2=0.02242, omch2= 0.11933)
parsl.InitPower.set_params(As=2.105 * 10**-9, ns=0.9665)

parsl.set matter_ power(redshifts=[1.0], kmax = 4.0)

resultsl = camb.get_results(parsl)

khl, z1, pkl = resultsl.get_matter_power_spectrum(minkh=1e-4, maxkh=4.0, npoints = 200)

#Now get matter power spectra at redshift 2.0
pars2 = camb.CAMBparams()
pars2.set cosmology(H0=67.66, ombh2=0.02242, omch2= 0.11933)



pars2.InitPower.set_params(As=2.105 * 10**-9, ns=0.9665)
pars2.set_matter_power(redshifts=[2.0], kmax = 4.0)

results2 = camb.get_results(pars2)

kh2, z2, pk2 = results2.get _matter_power_spectrum(minkh=1e-4, maxkh=4.0, npoints = 200)

for i, redshifts in enumerate(zip(z)):
plt.loglog(kh, pk[i,:], 'k', color = 'blue")
plt.loglog(khl, pki[i,:], 'k', color = 'red')
plt.loglog(kh2, pk2[i,:], 'k', color = 'green')
plt.xlabel('k $[h/Mpc]$');
plt.ylabel('$P(k) [h"{-3}Mpc”{3}]1$');
plt.legend(['$z=0.0%", '$z=1.0%"', '$z=2.0%'], loc='lower left');
plt.title('Espectro de poténcia para diferentes redshifts');
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#Now get matter power spectra at redshift o

pars = camb.CAMBparams()

pars.set_cosmology(H0=67.66,0mbh2=0.01200, omch2=0.12975)
pars.InitPower.set_params(As=2.105 * 10**-9, ns=0.9665)

pars.set _matter_ power(redshifts=[0.0], kmax = 4.0)

results = camb.get_results(pars)

kh, z, pk = results.get_matter_power_spectrum(minkh=1e-4, maxkh=4.0, npoints = 200)

parsl = camb.CAMBparams()

parsl.set cosmology(H0=67.66, ombh2=0.10000, omch2=0.04175)
parsl.InitPower.set_params(As=2.105 * 10**-9, ns=0.9665)
parsl.set _matter_power(redshifts=[0.0], kmax = 4.0)
resultsl = camb.get_results(parsl)

khl, z1, pkl = resultsl.get_matter_power_spectrum(minkh=1e-4, maxkh=4.0, npoints = 200)
pars2 = camb.CAMBparams()

pars2.set_cosmology(H0=67.66, ombh2=0.02242, omch2=0.11933)

pars2.InitPower.set params(As=2.105 * 10**-9, ns=0.9665)
pars2.set_matter_power(redshifts=[0.0], kmax = 4.0)

results2 = camb.get_results(pars2)

kh2, z2, pk2 = results2.get_matter_power_spectrum(minkh=1e-4, maxkh=4.0, npoints = 200)



for i, redshifts in enumerate(zip(z)):
plt.loglog(kh, pk[i,:], 'k', color = 'green')
plt.loglog(khl, pki[i,:], 'k', color = 'red")
plt.loglog(kh2, pk2[i,:], 'k', color = 'blue')

plt.xlabel('k $[h/Mpc]$');

plt.ylabel('$P(k) [h"{-3}Mpc"{3}]$");

plt.legend(['$\Omega_b h”"2=0.01200, \Omega_c h”2=0.12975%', '$\Omega_b h"2=0.10000, \Omega_

plt.title( '$z=0%"');
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#Now get matter power spectra at redshift ©

pars = camb.CAMBparams()

pars.set_cosmology(H0=67.66,0mbh2=0.0224, omch2=0.11933)

pars.InitPower.set params(As=2.105 * 10**-9, ns=0.9665)
pars.set_matter_power(redshifts=[0.0], kmax = 4.0)

results = camb.get results(pars)

kh, z, pk = results.get_matter_power_spectrum(minkh=1e-4, maxkh=4.0, npoints = 200)

parsl = camb.CAMBparams()

parsl.set_cosmology(H0=67.66, ombh2=0.0224, omch2=0.21933)
parsl.InitPower.set_params(As=2.105 * 10**-9, ns=0.9665)
parsl.set_matter_power(redshifts=[0.0], kmax = 4.0)
resultsl = camb.get_results(parsl)

khl, z1, pkl = resultsl.get_matter_power_spectrum(minkh=1e-4, maxkh=4.0, npoints = 200)
pars2 = camb.CAMBparams()

pars2.set_cosmology(H0=67.66, ombh2=0.0224, omch2=0.31933)
pars2.InitPower.set_params(As=2.105 * 10**-9, ns=0.9665)
pars2.set_matter_power(redshifts=[0.0], kmax = 4.0)

results2 = camb.get_results(pars2)

kh2, z2, pk2 = results2.get_matter_power_spectrum(minkh=1e-4, maxkh=4.0, npoints = 200)

for i, redshifts in enumerate(zip(z)):
plt.loglog(kh, pk[i,:], 'k', color = 'blue")
plt.loglog(khl, pki[i,:], 'k', color 'red")
plt.loglog(kh2, pk2[i,:], 'k', color = 'green')



plt
plt
plt
plt

.xlabel('k $[h/Mpc]$');

.ylabel('$P(k) [h"{-3}Mpc"{3}]$");
.legend(['$\Omega_b h”2=0.0224, \Omega_c h”"2=0.11933%",

.title( '$z=0%");

P(k)[h—3Mpc3]
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