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RESUMO

Estudamos o campo escalar real como um possivel candidato para explicar a matéria escura no
universo. No contexto de um campo escalar livre com potencial quadratico, apds encontrar as equacoes
dindmicas do modelo usamos os dados observacionais para limitar os parametros livres e assim
encontrar um limite inferior para o valor da massa que foi da ordem de 1034V, esse valor estd
préximo ao encontrado por alguns autores. Nao foi possivel encontrar um limite superior para a massa
da matéria escura do campo escalar combinando os dados de H(z), SNe Ia. Como verificado neste
trabalho e observado em outros estudos, a matéria escura pode ser descrita por um campo escalar real.
Em outra linha de pesquisa, usando um método estatistico nao-paramétrico envolvendo os chamados
Processos Gaussianos, obtivemos um valor do redshift de transigio, z;, de z, = 0.597512 para dados

de H(z) e z, = 0.6831) %, para dados de SNe Ia.

PALAVRAS-CHAVE: Cosmologia, Campo Escalar, Matéria Escura, Estatistica Bayesiana, Processos

Gaussianos.



ABSTRACT

We studied the real scalar field as a possible candidate to explain the dark matter in the universe. In the
context of a free scalar field with quadratic potential, after finding the dynamic equations of the model
we used the observational data to limit the free parameters and thus find a lower limit for the mass
value that was in the order of 10~3* eV , this value is close to that found by some authors. It was not
possible to find an upper limit for the mass of dark matter in the scalar field by combining the H (z) +
SNe Ia data. As verified in this work and observed in other studies, dark matter can be described by a
real scalar field. In another line of research, using a non-parametric statistical method involving the
so-called Gaussian Processes, we obtained a value of the transition redshift, z;, of z; = 0.5970 17 for
H(z) data and z, = 0.683™] 33, for SNs Ia data.

KEYWORDS: Cosmology, Scalar Field, Dark Matter, Bayesian Statistics, Gaussian Processes.



LISTA DE ILUSTRACOES

[Figura 1 Evolugao dos Parametros de Densidade (24, {2, e {2y para 0 modelo SFDM com |
massam = 100Hg| . . . . . . .. 35
[Figura2  Comparacdo entre SFDM e ACDM, para =100 . . ... .. ... ... .. 36
IFigura3 Compa, para = 10°. . . . . . . . . . . .. 36
IFigura4 Comparacio entre a solu¢do exata e a aproximada para SFDM, em log(p) = 5| . 39
[Figura 5 Graficodas Cadetasde MC|. . . . . . .. ... ... ... ... 41
IFigura 6  Plano Triangular dos parametros €, log,,(xt), 0y € Hy em 1 o (contornos escuros) |
eem 2 o (contornos claros). | . . . . . . .. ... 42
[Figura’/  Plot Triangular dos parametros, somente o combinado com 1 o (contornos |
escuros) e em 2 ¢ (contornos claros). | . . . . .. ... ... ... . ... 43
[Figura 8 Reconstru¢ao de H(z) a partir de fun¢oes de covariancia: Quadrado Exponen- |
cial (superior), Matérn(5/2) (inferior-esquerdo) e Matérn('//2) (inferior-direito), |
mostrando os 1ntervalos de confianca de 68,3%, 95,4% e 99,7% , junto com 0s |
dadosde H(z).|. . . . . . o o i 46
IFigura 9  Reconstrucio do ¢(z) a partir dos dados de H (=), usando a fun¢do de correlacao : |
Quadrado Exponencial (superior) , Matérn(5/2) (inferior esquerdo) e Matérn('//2) |
(1nferior esquerdo), mostrando os intervalos de confianca de 68,3%, 95,4% e |
99,7%. E para comparacao acurvade H(z) ACDM|. . . . . ... ... .... 47
[Figura 10 Reconstru¢do de Dy (z) com os dados do Pantheon. Quadrado Exponencial |
(superior), Matérn(5/2) (inferior-esquerdo) e Matérn(//2) (inferior-direito), mos- |
trando os 1ntervalos de confianca de 68,3%, 95,4% e 99,7% . E para comparacao |
acurvade D;, ACDM| . . . . . . . . . 48
[Figura 11 Reconstrucéo ¢(z) dos dados do Pantheon SNe Ta. Quadrado Exponencial (supe- |
rior), Matérn(5/2) (inferior esquerdo) e Matérn('//2) (inferior direito), mostrando |
os intervalos de confianca de 68,3%, 95,4% e 99,7% para amostra Pantheon. E |
para comparacdo a curvade ¢(z) ACDM. . ... ... .. ........... 49
[Figura 12 Comparacao ¢(z) entre SFDM e ACDM, para diferentes valores de 1. . . . . . 50
[Figura 13 Comparagao ¢(z) entre SFDM e ACDM, para diferentes valores de 1. . . . . . 51




LISTA DE TABELAS

[Tabela 3 — Restricdes para z; a partir dos dados de Dy (z)e H(z).|. . . . .. ... ... ...




UNESP

SFDM

CMB

SNe

SNe Ia

BAO

DM

DE

CDM

GUT

BEC

LISTA DE ABREVIATURAS E SIGLAS

Universidade Estadual Paulista

do inglés Scalar Field Dark Matter

do inglés Cosmic Microwave Background
do latim Supernovae

Supernovas do Tipo IA

do inglés Barions Acoustic Oscillation

do inglés Dark Matter

do inglés Dark Energy

do inglés Cold Dark Matter

do inglés Grand Unification Theory

do inglés Bose-Einstein Condensate



LISTA DE SIMBOLOS

Unidades Naturais  este trabalho foi formulado em Unidades Naturais,c = h =k =1

c Velocidade da Luz

h Constante de Planck A dividida por 27
K Constante de Boltzmann

o Letra Grega Alfa

I6] Letra grega Beta

0 Letra grega Gama

e Numero de Euler

W Letra Grega mu



SUMARIO

il INTRODUCAO . .« & ittt e e e e e e e e e e e e et et e eeeeen 15
2 OMODELODE CONCORDANCIA COSMICA| . . . .. ........... 19
21 OREDSHIFTZ . . . o o o oooee e e e s 23
22  DISTANCIASEM COSMOLOGIAl . . ... ... ... 25
03 IDADE . . . . i 26
3 DADOS COSMOLOGICOS| .« . v vttt et e e ettt e e e 27
B.1 HZ) oo oo 27
3.1.1 OSCILACOES ACUSTICAS DOSBARIONS| . . . . .. ... ......... 27
B2  CRONOMETROS COSMICOS|. . . . ... ................... 28
3.1.3 FUNCAO DE CORRELACAO DE GALAXIAS VERMELHAS LUMINOSAS| 28
32 SUPERNOVAS TIPOTA 28

30

30

32
5.1 CAMPOESCALAR . . . . o o oot e, 32
32 OMODELOSEDM . . . . ot toi e e 32
5.3 APROXIMACAOPARA 1> 1(m > Ho)l. v o o o oo oo 37
5.4 TESTE ESTATISTICOSDOSFDM| . . . . . . . oo 40
5.4.1 ANALISEDE H(2)| . . . . . 40
542  ANALISEDESNelA| . . ... ... ... .. ... ... .. .. ....... 40
35 RESULTADOS| . . . o oot s 41
6 PROCESSOS GAUSSIANOS| 44
6.1 RECONSTRUINDO A DERIVADA DE UMA FUNCAO| . . . . ... ...... 45
6.2 COMBINANDO f(z) ESUASDERIVADAS| . . . . . . ............. 45
63 ANALISESERESULTADOS!. . . . . .. .o, 46
6.3.1 RECONSTRUCAO COM OSDADOSDE H(z)|. . . .. ............ 46
6.3.2 RECONSTRUCAO PARA OS DADOSDE SNela . ... ........... 48
Z CONCLUSAQl . .ttt ettt it et et e e et e e e 52




15

1 INTRODUCAO

Atualmente, a area de pesquisa cientifica responsdvel por estudar a evolugdo e composi¢do do
Universo, desde a sua origem até os dias de hoje e fazer previsdes sobre o seu futuro, € a Cosmologia
(Do grego roopoloyia, koopo="cosmos"/"ordem"/"mundo"+ Aovyia="discurso"/"estudo"), que
utiliza, por sua vez, outros ramos da Fisica para criar um modelo tedrico que melhor descreva o
Universo observado. Como veremos, a base tedrica da evolu¢iao do Universo € formulada com base na
Teoria da Relatividade Geral (GR, do inglés General Relativity) de Einstein (WEINBERG;, [2008)), que
atualmente € a melhor teoria para explicar com precisdo os fenOmenos gravitacionais que ocorrem
devido ao contetido material presente no espago-tempo, além de ser a melhor forma de descrevé-lo.

As observagdes astrondmicas nos fornecem a maior parte das informagdes sobre a evolu¢ao do
Universo e selecionam os modelos cosmoldgicos tedricos que melhor as descrevem. Os dados de
Supernovas do tipo Ia (SNe 1a)(SCOLNIC et al., 2018]) completaram o trabalho de Edwin Hubble
(HUBBLE, 1929), que conseguiu, a partir de uma pequena amostra de dados de cefeidas, montar
o chamado diagrama de Hubble. Com o trabalho de Hubble, obteve-se a primeira prova de que o
Universo ndo era estatico, mas estava se expandindo. Com um conjunto muito maior, que sdo os de
dados de SNe Ia, foi possivel verificar que atualmente a expansao do Universo se tornou acelerada
devido a dominacao da energia escura (DE, do inglés "Dark Energy").

Através da observacdo de mais de mil galdxias e aglomerados de galdxias o astronomo Fritz Zwicky
em 1930 mediu suas velocidades e montou a curva de rotacdo de galaxias (ZWICKY] 1933), pode-se
obter a velocidade de rotacdo em funcdo da distancia ao centro da galdxia e, assim, construir a chamada
curva de rotacdo da galdxia. Isso € possivel ao um espectro eletromagnético cobrindo diferentes partes
de uma galaxia espiral vista de perfil, por exemplo. Essa curva medida, chamada curva de rotacao, é
diferente da que € prevista com base na matéria observada (estrelas+gds), que ndo consegue explicar as
altas velocidades medidas longe do centro da galdxia. Com base na matéria observada a velocidade
dos astros teriam que diminuir conforme a distancia do centro aumentasse, mas como isso ndo ocorre
teriamos entdo que ter mais massa do que era observado para poder reproduzir as curvas observadas o
que levou a proposta de uma componente material que ndo interage eletromagneticamente de forma
a ser observada, sendo somente seu efeito gravitacional o responsavel por manter a velocidade de
rotacdo constante longe do centro da galdxia, como € observado. Essa componente foi determinada
matéria escura (BERTONE; HOOPER; SILK| 2005)).

Além disso ao observarmos as primeiras estrelas formadas, conseguimos obter limites inferiores
para a idade do Universo, o que exclui automaticamente modelos cosmoldgicos que fornecam uma
idade pro Universo menor do que a desses astros. E, embora saibamos que as temperaturas em diversos
pontos do nosso planeta ou sistema solar e galdxia ndo sdo as mesmas, vemos que os fétons do
universo primordial, denominados Radiacdo Césmica de Fundo (CMB, do inglés Cosmic Microwave
Background) (AGHANIM et al., 2018)) apresentam praticamente a mesma temperatura de 2.7 K a
menos de anisotropias da ordem de 10~° , ou seja, o universo como um todo possui basicamente

a mesma temperatura. Essa evidéncia estabelece que o Universo, em larga escala, € homogéneo e
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isotrépico.

Toda essa simetria observada no Universo permitiu a formulagdo de uma métrica muito simples,
encontrada independentemente pelos pesquisadores Friedmann, Lemaitre, Robertson e Walker, (FLRW)
que, quando introduzida nas equagdes de campo da GR, nos fornece o modelo de concordancia césmica
denominado ACDM, onde A € a constante cosmoldgica que representa a energia escura e corresponde
4 68, 66% do contetido material do Universo, jd a matéria escura fria (CDM, do ingles cold dark matter)
representa a 26, 41%, e a Matéria bari6nica corresponde a 4, 93% de acordo com os resultados finais da
missdo do telescopio espacial Planck (AGHANIM et al., 2018) que também estabelece que atualmente
a contribui¢do da radiacdo € praticamente nula .

A evolucdo térmica do Universo € descrita pela teoria de Hot Big Bang (ALPHER; BETHE;
GAMOW, |1948)), que previu a nucleossintese primordial e a radiacdo césmica de fundo e em conjunto
com um modelo inflaciondrio (LINDE!| [1982), permitiu que o universo primordial pudesse evoluir de
acordo com as predicdes da fisica nuclear (KOLB; TURNER,|1981).

O modelo de concordancia césmica reproduz naturalmente e com grande precisdo boa parte das
observagdes, mas como ainda ndo sabemos todas as informagdes sobre o Universo, este modelo tem
suas limitacdes. O modelo ACDM prevé galaxias com halos de alta densidade no centro enquanto ob-
servamos halos planos, problema conhecido como Cuspyé6core (DELLIOU, 2017). Além disso, muito
menos galdxias satélites do que € previsto teoricamente através de simulacdes de N-corpos utilizando
ACDM (Missing Satellites Problem). Esses sdo alguns dos problemas devido a incompreensao da
natureza da matéria escura (PERIVOLAROPOULQOS| 2008). Mas nio € somente a matéria escura que
sofre com problemas, em relagdo a energia escura temos por exemplo a gritante diferenga de até 120
ordens de grandeza entre o valor da densidade do vacuo quéntico previsto pela Teoria Quantica de
Campos e o valor encontrado das observagdes cosmoldgicas (WEINBERG, 1989)), e o problema da
Coincidéncia que questiona porque as densidades de matéria e da energia escura que ja tiveram uma
razdo 10° na época da recombinagdo atingiram a mesma ordem de grandeza apenas recentemente,
esses sdo alguns dos problemas que evolvem a energia escura (CARROLL; PRESS; TURNER| 1992).
Isso estimula a busca por novas formas de descrever a matéria escura e energia escura.

Os campos escalares sdo importantes objetos matematicos muito utilizados em diversos ramos da
fisica tedrica, sendo sempre uma boa abordagem inicial para um problema desconhecido, devido a
suas caracteristicas de simetria com aplicacdes da Teoria Quantica de Campos até a Cosmologia. Eles
estdo presentes desde a origem do Universo, como os campos escalares fundamentais das teorias de
grande unificacdo (GUT, Grand Unification Theory), (GUTH,|1997; |[LIDDLE, 1997) e, logo depois,
na evolu¢do do universo, sdo responsaveis pela inflacao (GUTH; PI, [1982; |[LINDE, 1982). Além disso,
alguns autores também j4 supdem a origem da matéria escura e da energia escura como um campo
escalar (CALDWELL; DAVE; STEINHARDT| [1998; (CARROLL, [1998; [WANG et al., 2000; RATRA;
PEEBLES, |1988; PEEBLES; RATRA, 1988). Embora somente o béson de Higgs tenha sido detectado
experimentalmente na natureza como campos escalares fundamentais, os campos escalares ndo podem
ser descartados, pois sdo uma importante ferramenta para o desenvolvimento dos estudos tedricos, que
descrevem uma particula bosdnica de spin zero.

Neste estudo veremos as propriedades da matéria escura sendo representada por um campo escalar
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real ¢, modelo SFDM (Scalar Field Dark Matter). Neste modelo, as particulas de matéria escura sdo
bosons de spin 0, que devido ao seu comprimento de onda Compton ser da ordem de kpc permite que
as particulas de matéria escura se aglutinem em pocos de potenciais, formando assim condensados de
Bose-Einstein logo no inicio do Universo. Assim, terifamos a formacao dos halos de matéria escura nas
Galaxias.

Podemos também estudar o universo sem a utilizagao de um modelo cosmolégico de fundo, afinal
ainda ndo sabemos qual € o modelo que descreve perfeitamente o universo. Aquilo que observamos no
Universo nos revela aspectos importantes a seu respeito. Um féton que partiu do objeto fonte e sera
posteriormente observado na Terra, por exemplo, percorre seu caminho seguindo a sua geodésica, e,
quanto maior a distancia viajada por esse féton, mais ele sentird em seu comprimento de onda o efeito
da curvatura do espago tempo e sua expansdo. Sem duvida, os dados observacionais sdo de importancia
fundamental para o desenvolvimento da cosmologia. Assim buscar ferramentas que permitam as mais
variadas formas de andlise € muito importante. Neste contexto, um método estatistico ndo paramétrico
chamado Processos Gaussianos possibilita que se reconstrua uma fun¢do continua e suas derivadas,
a partir de um conjunto discreto de valores dessa funcdo. Partindo apenas da suposicao de que cada
valor da amostra € representado por uma varidvel aleatdria gaussiana, o método permite ndo somente
reconstruir uma fun¢do como suas derivadas. Uma técnica como essa € de importante auxilio ao estudo
de diversas dreas do conhecimento, pois permite obter informa¢des somente do conjunto de dados
sem supor nenhum tipo de ajuste. Usaremos os dados de H(z) (MAGANA et al.,[2018) e SNe la
(SCOLNIC et al., 2018) para reconstruir o pardmetro de desaceleracdo ¢(z) onde buscamos descobrir
o redshift de transi¢do no qual o universo passou a expandir aceleradamente. Assim, podemos nao
somente comparar esse valor com o obtido pelo modelo de concordincia cosmica como também pelo
modelo SFDM.

Nesse trabalho, estudamos a evolu¢do do modelo SFDM em que a DM ¢€ representada por um
bdson escalar real e homogéneo ¢, que estd minimamente acoplado a gravidade, sujeito a um potencial
de campo livre e sem auto-interacdo. Apds relembrarmos os fundamentos do modelo padrdao no
capitulo 2, podemos seguir para a formulacdao do modelo SFDM. Assim, realizando o estudo do
comportamento dindmico desse modelo no capitulo 3 chegamos ao sistema de equacdes parametrizadas
para o tratamento numérico, que nos permite limitar os parametros livres do modelo a partir dos dados
observacionais. O modelo serd analisado de acordo com a Estatistica Bayesiana (D’ AGOSTINI, 2003;
P.C.,|2005)) usando como ferramenta as cadeias de Monte Carlo-Markov (Monte Carlo Markov Chains,
MCMCOC)(GELMAN, 2014} D. J. Spiegelhalter, |1996; J. Goodman, ; FOREMAN,|2013]).

Fizemos a andlise individualmente e combinada da amostra de dados explicitada no capitulo [3]
que consiste de 51 dados de H(z) (MAGANA et al., 2018) os 1048 dados de SNe Ia da amostra do
Pantheon (SCOLNIC et al., 2018). O objetivo é conseguir obter um limite inferior para massa de
matéria escura no modelo SFDM. Para tornar a resolucdo numérica mais eficiente quando analisados
grandes valores da massa de matéria escura, em que a andlise numérica se torna lenta devido as
oscilagdes do campo, propomos entdo uma aproximacao JWKB (RATRA| 1991), método desenvolvido
pelos fisicos Gregor Wentzel , Hendrik Anthony Kramers e Léon Brillouin em 1926, mas 1923 o

matematico Harold Jeffreys (JEFFREYS, |1926) desenvolveu um método geral de aproximacgao de
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solucdes para equagdes diferenciais lineares de segunda ordem, como os fisicos ndo sabiam do trabalho
do matematico ele costuma ser negligenciado por isso em geral vemos o nome aproximagao WKB,
como é comum em muitos livros de Mecanica Quantica. Dessa forma, conseguimos encontrar uma

expressdo para o campo ¢ além de melhorar muito o tempo da analise numérica.
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2 0 MODELO DE CONCORDANCIA COSMICA

A Cosmologia Moderna esté sustentada sobre o principio cosmoldgico, que pode ser enunciado
como ([.C.R.A.,2010)

1) As leis da Fisica, que determinamos em nossa vizinhanca, sdo equivalentes em qualquer regiao
do universo em qualquer escala de tempo e distancia.

i1) O Universo € espacialmente Homogéneo e Isotropico em larga escala.

Sem a primeira afirmac@o nao poderiamos ter acesso ao comportamento da matéria em regides
distantes do universo, sendo entdo impossivel a criacdo de um modelo cosmoldgico. A partir de
observagdes cosmoldgicas locais podemos constatar que a carga de objetos astrond0micos € muito
proxima de zero, o que nos permite supor que a Unica interacao de longo alcance agindo no Universo é
a gravitacional.

Sendo assim a Teoria da Relatividade Geral de Einstein nos fornece as ferramentas necessarias
para a exploragao tedrica do Universo, pois relaciona o conteido material do Universo com sua forma
geométrica além de possibilitar descobrir quais efeitos as componentes materiais podem causar no
universo, como por exemplo a expansdo que foi verificada experimentalmente por Hubble, que j4 era
considerada teoricamente possivel.

A homogeneidade e isotropia do espaco garante que observadores em diferentes pontos do uUni-
verso, consigam medir o mesmo espectro de CMB independentemente da dire¢dao de observagao, a
menos de um dipolo, devido a velocidade peculiar em relagdo ao fluxo de Hubble. Ou seja, o universo
observado em larga escala € o mesmo em qualquer ponto e em qualquer dire¢dao de observacao.

Toda essa simetria do Universo tem uma consequéncia fundamental na determinacdo da métrica,
pois implica em 3 possiveis geometrias para o universo, que pode ser plano, fechado como uma esfera
ou aberto como a sela de um cavalo. Este fato foi descoberto ao mesmo tempo e de forma independente
por Friedmann, Lemaitre, Robertson e Walker. A métrica de FLRW, em um sistema de coordenadas
esféricas (r, 6, ¢), para um Universo ndo estatico e com uma dependéncia temporal na parte espacial

da métrica dada pelo fator de escala a(t), pode ser escrita como :

Guv = 1 — kr2 2.1)

o o O

N

a(t)?r?sin? 0

E interessante expressar a parte espacial da métrica como :



1 0 0

R 1 — kr?

9ij = 0 r? 0 ,
0 0 7r2sin’6

onde k € a constante de curvatura, que determina a geometria do Universo

—1, Aberto
k= 0, Plano
+1, Fechado

Isto nos permite escrever um elemento de linha na métrica FLRW, como

2

2 v 2 2 r
ds :gledX'udX = —dt —I—a(t) [m

+ r%(d6? + sin 92d¢2)] :
Os Simbolos de Christoffel, sdo definidos a partir da métrica como

1
5, = 50 (augyﬁ + 0,98 — aﬁgw> ,

e na métrica FLRW ([2.1]), os simbolos de Christoffel ficam
o g
F?j:aagij , I’éi:aéf,

1,/ _ _
Flij — —gl (8'Lg]n -+ 8jgm - angl]) )

2
T kr r 2 T 2 : 2
FTT = m s 09 — —<1 — kr )T s F¢¢ = —(1 —kr )TSIHG
1
I, = —sinfcosf , rg,,:rﬁezrg’ﬁrg@:; , Ty, =T, = cotf

E também o Tensor de Riemann:

o _ a a a 1B a 70
R urK — anrm, - aur;m + F,Bnr;w - F,BVF;m :

O tensor de Ricci, pode ser obtido a partir de uma contra¢do do tensor de Riemann

Ry = R%uaw = 0,10, — 0.1, + T5, I, — T4, T

Br pa Ba™ pv
sendo suas componentes dadas por

Reo = —3= , Ri; = (24> + aii + 2k)Gi; , Rio = Roi =0,
a

20

(2.2)

(2.3)

2.4)

(2.5)

(2.6)
2.7)
(2.8)

(2.9)

(2.10)

2.11)

(2.12)



21

podemos encontrar o escalar de Ricci

2
a a k
R:gw=6[<a> tats

Partimos da A¢do de Einstein-Hilbert

1

— 4 —_
S=—1o-g | dev=g(R+24). (2.13)

onde A € a constante cosmoldgica, G € a constante Gravitacional e R é o escalar de curvatura de
Ricci (WEINBERG, [2008)). Variando a a¢do S com relagdo a métrica, g,,,, obtemos as equacdes de

movimento do campo gravitacional:
1
R, — égw,R + Ag = 87GT,, , (2.14)

que correspondem as equagdes de Einstein da RG. Podemos entdo calcular o tensor de Energia-

momento, 7,,,, do contetido material do universo através da defini¢do

2 ggma
V=g dgmr

Aproximando as componentes materiais observadas como sendo um fluido perfeito, com densidade

T, (2.15)

de energia p, pressdo p e quadri-velocidade U,,, temos:

T;w = (P + p)UpUu — Guwp - (216)

A componente temporal das equacdes da RG com a métrica de FLRW € entao

1
Roo — §gooR + Agoo = 87GTh

(a>2:%p—£+é, (2.17)

a 3

onde p € a densidade total de energia, e definido

A
- 2.18
PA= g (2.18)
sendo a parte espacial
1
Rij — EQUR + Agij = 87rGTij

a A G A
— = 3 —. 2.19
- 5 (P +3p) + 5 (2.19)

A conservacdo do tensor de energia-momento,
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v, " =0, (2.20)

implica na conservacdo da densidade de energia p para as componentes materiais do Universo

vV, T" =0
T
oo T LT T =0
T
o1 iy ,
5+ LT + T =0

dp 3a
T ptp)=0

) a
p—l—BE(p—i—p) =0. (2.21)
Vamos considerar uma equacgdo de estado da forma
p=wp, (2.22)

onde w € uma constante. Isso nos permite encontrar através da solugdo de (2.21]), uma relagdo entre a

densidade de energia de cada componente energética do universo p; e o fator de escala a(t)
pi = piga 20T (2.23)

com a constante p; o correspondendo a densidade de energia da componente material calculada hoje.
O valor de w em depende do tipo de matéria analisada. Para matéria baridnica ou matéria
escura, w = 0, pois matéria possue pressdo desprezivel. Ja para radiacdo, w = 1/3 e para constante
cosmolodgica A que desempenha o papel de DE no modelo padrdo, w = —1. Chegamos assim nas

seguintes relagoes para p;

Py = Proa °, (2.24)
PDM = pDM,Oa_g ; (2.25)
Prad = Pradol " (2.26)

PA = PAD (2.27)

O parametro de Hubble € a taxa de expansdo do Universo, definido a partir do fator de escala como
1(t
H(t) = @ (2.28)

sendo o tempo cosmoldgico hoje dado por #j, as medidas observacionais mais recentes, fornecem um
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valor de H dado por

a(to)
a(to)

valor obtido das andlises dos resultados da missao espacial Planck (AGHANIM et al., 2018)). Com

Hy = =67,4+0,5 kms 'Mpc!, (2.29)

o valor da constante de Hubble € determinado o valor da densidade de energia critica peit0, que
representa a densidade total de energia para um Universo espacialmente plano preenchido pelas
componentes materiais :
3H?
Perito = —— =2,634-107° gcm ™3 (2.30)
8tG
E conveniente a defini¢do de uma quantidade adimensional para se estudar a evolucio dindmica do

universo, assim definimos o parAmetro de densidade (2

Q= o (2.31)
Perit,0
sendo €2, definido por
k
Q —— 2.32
e assim a equagdo (2.17)), toma a forma
H? = H? [Qm a P+ Qat + Qa4 Qy (2.33)
o que leva ao vinculo de Friedmann,
1=0Q,,+Q, +Q,+ Qxp (2.34)

Uma quantidade fundamental é o pardmetro de desaceleracdo ¢(t), que é definido por

q(t) = — a(dt()izﬂ , (2.35)

o pardmetro ¢(t) nos ajuda a descobrir por exemplo o redshift em que o universo comeca a ser acelerado,
chamado redshift de transi¢@o z;. Utilizaremos ¢(t) para tentar descobrir o valor z; a partir dos dados

observacionais utilizando Processos Gaussianos como pode ser visto no capitulo [6]

2.1 OREDSHIFT Z

Vamos considerar uma fonte na coordenada comével r com as coordenadas 6 e ¢ fixas, que emite

um féton em ¢ = t., posteriormente observada na Terra em » = 0 em um tempo ¢ = ¢,. Como a linha
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de mundo do féton € nula, ou seja, ds* = 0, temos entdo

dr

dt = +a(t)——o
O A7

t 0 T
o dt dr dr
/ :_/_:/—, (2.36)
. a(t) r V1T—kr2 Jo V1= k2
onde o sinal de menos € empregado devido a diminui¢do da distancia com o passar do tempo. Conside-
rando agora um segundo sinal, emitido em ¢, + dt. e recebido em ¢ + dt,, como t, > dt. e ty > dt,

a distancia entre a fonte e observador se manteve aproximadamente a mesma, sendo assim

/to”to dt /to dt
tetot, a(t) re alt)
ote  6t,

at) " alt) 237

Sendo a frequéncia do f6ton emitido v, = 1/4t,. e a do féton observado v, = 1/dt,, podemos entdo

a partir de (2.37)), relacionar o comprimento de onda A, do féton emitido e do f6ton observado A\, com
o fator de escala correspondente a emissdo e observacdo da forma

Ae  Ote  a(te)

Ao

5ty alty)

(2.38)

Devido ao efeito Doppler € possivel determinar o desvio para o vermelho (redshift) z, que é dado por

AN A=A alty)

o) =50 =TT T aw)

(2.39)
como a(t,) =1,

14+ 2z= L . (2.40)
a(t)

Agora temos uma relagdo entre o redshift e o fator de escala a(t), o que nos possibilita escrever as
equacdes de Friedmann em fung@o de z ou a(t). Os movimentos relativos devido a dilata¢do do espago
entre a Terra e a fonte de radiacdo que foi observada € determinado pelo valor do redshift, que pode
determinar se a fonte estd se afastando quando as linhas espectrais desviam para o vermelho (z > 0),
ou se aproximando, e as linhas espectrais deviam para o azul (z < 0).

Como todo o contetido material do universo estd contido no mesmo fluido cosmolégico temos que
os objetos ligados gravitacionalmente, ou seja, proximos o suficiente para se atrairem, podem gera um
blueshift. Mas o espaco-tempo estd em expansdo, fazendo com que os objetos astrondmicos que nao
estdo ligados por efeitos gravitacionais se afastem. Entdo através da relacdo entre o fator de escala
e o redshift das observacdes cosmoldgicas podemos determinar a evolugio universo, se ele estd em

expansao e se essa expansao estd sendo acelerada por exemplo.
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2.2 DISTANCIAS EM COSMOLOGIA

A determinacgdo de distancias em cosmologia é de extrema importancia para analisar a maior parte
dos dados observacionais, como por exemplo os dados de SNe Ia, que serdo discutidos posteriormente.
Nesse caso, a medida do fluxo de luminosidade depende do inverso da distancia de luminosidade.
Inicialmente veremos distancia de horizonte, também chamada de distancia de Hubble, que corresponde

a distancia percorrida por um féton desde a origem do universo até hoje

D (2.41)

) =alt) [
r,t)=a —_—
’ 0 1-— ]CT2
Como esperado, vemos que a curvatura do universo interfere no valor da distancia, sendo assim, temos
senh™'(r), k=-1

D(r,t) =a(t).{ k=0 (2.42)
sen~t(r), k=+1

Agora, a partir da defini¢do de fluxo de luminosidade F'

!
F=mar o0 R

onde [/ € a luminosidade do objeto, podemos entdo definir a distancia de luminosidade Dy,

A coordenada radial r(z) de uma fonte que é observada hoje com redshift z pode ser calculada por:

o) =S { /t " i] (2.45)

() a(t)

onde:
senh(y), k= —1

Syl =19 v, k=0 (2.46)
sen(y), k=+1

Podemos colocar r(z) em termos de uma integral no redshift, usando (2.28)) e (2.40)

r(z) =25 { /0 Z GOZ—Z(/Z,)} , (2.47)

ou, ainda, usar a Eq. (2.33)) para expressar agHy em termos de {2, assim obtemos:

1 *dY
(loT(Z) = Wsenh |:Q’1€(/)2/0 m} (248)
0°°%0

onde F(z) = H(z)/H,. Com isso, podemos escrever para a distdncia de luminosidade de uma fonte
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observada hoje no redshift z:

(1+z) { 1/2 /Z dz' }
Dp(z) = ——=senh () - (2.49)
0 ,162 K0 0 E(Z )

A partir da métrica de FLRW (2.1)), podemos ver que uma fonte na coordenada radial comével r;
que emite luz no tempo ¢, e é observada atualmente subentendendo um pequeno angulo 6, se estende
por uma disténcia préopria s (normal linha de visada) igual a a(t1)r;6. A distincia de didmetro angular

d 4 € definida de tal forma que 6 € dado pela relacdo usual da geometria euclidiana:
0=s/Dy (2.50)

€ podemos ver que
DA = a(tl)rl. (251)

Comparando-se este resultado com a Eq. (2.44), podemos ver que a razdo das distancias de

luminosidade e de didmetro angular é simplesmente uma funcdo do redshift:
Dy/Dp = (1+2)"% (2.52)

Essa relacdo é conhecida como Equagdo de Dualidade de distancia de Etherington. E, portanto, com

base em (2.49), podemos escrever:

1 1/2/Z dz' :|
Dy(z) = —————senh () (2.53)
4(2) Ho Q2 (1 + 2) { © Jo B(2)

2.3 IDADE

Definindo o tempo zero como aquele que corresponde ao fator de escala zero (redshift infinito), o

tempo em que a luz foi emitida por uma fonte que estd no redshift z pode ser encontrado a partir de:

da da dz
dt=—=—=—————. 2.54
a aH (14 2)H(2) (2.54)

Integrando entre 0 e t(z):

t(2) / — (2.55)
z) = —_— )
. (I+2)H(2)
essa € a idade do universo no redshift z. Portando, a idade total do Universo é dada por:
o dZ/
to = —_— 2.56
o= wroae (220

Essas quantidades podem ser usadas para fazermos o teste de idade no redshift z e teste da idade total,

respectivamente.
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3 DADOS COSMOLOGICOS

Buscamos utilizar o maior nimero de dados possiveis em nossa andlise. Para isso contamos com
dados de medidas diretas de H(z) e as distdncias provenientes das medidas de SNe Ia.

Cada conjunto de dados impde diferentes limites para os parametros livres do modelo SFDM. Para
podermos obter um limite mais preciso, utilizamos a combinacao de todos os dados para realizar as

analises estatisticas.

3.1 H(z)

Os dados de parametro de Hubble como func¢ao de redshift produzem um dos testes cosmoldgicos
mais diretos porque sao inferidos apenas de observagdes astrofisicas, ndo dependendo de quaisquer
modelos cosmoldgicos de fundo. No momento, os métodos mais importantes para obter dados de
H (z) sdo através de (i) oscilagdes actsticas de barions (BAO) (GAZTANAGA; CABRE; HUI [2009;
EISENSTEIN et al., 2005)), (ii) “crondmetros cosmicos"(SIMON; VERDE; JIMENEZ] 2005)), e (ii1)
através da fungdo de correlacdo de galdxias vermelhas luminosas (LRG) (CHUANG; WANG, [2013;;
OKA et al., 2014).

3.1.1 OSCILACOES ACUSTICAS DOS BARIONS

No inicio do universo, logo ap6s a inflagdo e antes da recombinac¢do o universo ainda era muito
quente e denso contendo todo o contetido material distribuido no espago-tempo como um fluido. A
matéria estava acoplada a radiagdo, formando o fluido féton-barion, os fétons e elétrons interagiam
através do espalhamento Compton.

O movimento dos elétrons espalhados pelos fotons gera um gradiente de pressao no fluido féton-
barion, causando pertubagdes no fluido. Em uma regido com alta densidade inicial havera uma alta
pressao no fluido, que se propagard como uma onda sonora esférica, com diferentes comprimentos
de ondas, ja que existiam diversos pontos fontes que continham matéria escura no centro. Por causa
da pouca interacdo com as outras componentes, a matéria escura acaba nao se movimentando. A
onda acustica formada se propagou até o momento em que a temperatura do universo fosse da ordem
de TeV o que levou ao desacoplamento da matéria e radiacdo e os fotons primordiais comegaram
a viajar livremente no Universo. E assim os prétons e os elétrons puderam formar efetivamente
os primeiros dtomos de Hidrogénio do universo. Consequentemente temos o acimulo de matéria
barionica, distribuida esfericamente com relacdo a fonte da onda que contém os pogos de matéria
escura.

A primeira medida do pico acustico do BAO (Do inglés, Baryon acoustic Oscillations) foi obtida
por Eisenstein e colaboradores (EISENSTEIN et al., 2005)) através de uma fung¢do de correlagao esférica
de média de dois pontos a partir de dados de galaxias vermelhas luminosas compilados pelo Sloan
Digital Sky Survey (SDSS). Esta primeira medic¢do foi uma média entre o chamado BAO transversal

(ou angular), 040, medido no plano do céu, e o BAO radial, 7540, medido ao longo da linha de
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visada. No entanto, o BAO transversal, que fornece informacdes diretas sobre a distancia angular, ndo
¢ particularmente til para determinar a fun¢do H(z). Por outro lado, o BAO da linha de visdo produz

uma medida indireta de H(z) porque estd relacionada ao histdrico de expansio pela expressio:

cAz

o) (3.1

TBAO =

portanto, os valores de H(z) podem ser inferidos porque w40 € Az sdo determinados observacional-

mente.

3.1.2 CRONOMETROS COSMICOS

Em termos do redshift, o pardmetro de Hubble H (z) pode ser expresso como

1 dz
14+ 2zdt’

H(z) = 3.2)

Assim, a partir das idades diferenciais de uma classe de objetos, dt/dz, podemos estimar valores de
H(z), contanto que tomemos o cuidado de escolher objetos de metalicidades similares e baixas taxas
de formacdo de estrelas (galaxias elipticas antigas) (D. Stern, 2003). Também devem ser escolhidas
as galaxias mais antigas de cada faixa de redshift, de modo a formarmos um envelope que melhor

descreve a variacao da idade do Universo com o redshift.

3.1.3 FUNCAO DE CORRELACAO DE GALAXIAS VERMELHAS LUMINOSAS

As anisotropias nos aglomerados de galdxias também trazem informacdes importantes sobre 0s
modelos cosmolégicos (CHUANG; WANG!, 2013;|OKA et al.,|2014). As anisotropias surgem do efeito
de Alcock-Paczynski (ALCOCK; PACZYNSKI, 1979) e do efeito de distor¢do do redshift (PEEBLES|
1980; HAMILTON; [1998)). Essas medidas, estimadas a partir das Galdxias Vermelhas Luminosas
presentes nos grandes surveys 2dFGRS (COLLESS et al., 2001)), SDSS (AHN et al., [2014), WiggleZ
Dark Energy Survey (BLAKE et al., 2009) etc.) atuais, permitem obter independentemente a taxa de
crescimento linear f, a distdncia de didmetro angular D 4(z) e o H(z) (OKA et al., 2014).

Entre esses métodos para estimar H(z), a compilagdo de 51 dados agrupada por (MAGANA et
al., 2018)) consiste em 20 dados de clustering (BAO + LRG) e 31 dados de idade diferencial de H (z).
Diferentemente de (SHAROV; VORONTSOVA| 2014)), optamos por nio usar /, em nossos principais
resultados aqui, devido a tensao atual entre valores de H, estimados a partir de observacgdes diferentes
(RIESS et al., 2016; AGHANIM et al.,|2018).

3.2 SUPERNOVAS TIPO IA

Atualmente acredita-se que Supernovas do tipo Ia ocorrem quando uma estrela ana branca em
um sistema bindrio acreta matéria suficiente da sua companheira de modo a empurrar sua massa
proxima ao limite de Chandrasekhar, a massa maxima possivel que pode ser suportada pela pressao

de degenerescéncia dos elétrons (Fowler, W. A., [1960). Quando isso acontece, a ana branca torna-se
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instavel, e o aumento em temperatura e densidade favorece a conversiao de carbono e oxigénio em
°6Nji, resultando em uma explosdo termonuclear, uma supernova, que pode ser vista a distAncias de
milhares de megaparsecs. A estrela em explosdo sempre possui uma massa préxima ao limite de
Chandrasekhar, de tal forma que ha pouca variacdo na luminosidade absoluta dessas explosdes, fazendo
delas indicadores de distincia praticamente ideais (Tammann, G. A.,|{1982), ou (SUNTZEFF et al.,
1999), (HOFLICH et al., 2003)), para revisdes). A variacido que existe parece estar bem correlacionada
com o tempo de crescimento e de declinio da curva de luz da supernova: quanto mais lento o
declinio, maior a luminosidade absoluta (BROWN et al., 2010; HAMUY et al., [1995; RIESS; PRESS;
KIRSHNER, 1995; Jha, S. Riess A.,[2007).

Escolhemos trabalhar com uma das maiores amostras de SNe Ia até hoje, ou seja, a amostra
Pantheon (SCOLNIC et al., 2018)). Esta amostra consiste em 279 SNe Ia da Pesquisa Profunda Média
Pan-STARRS1 (PS1) (0,03 < z < 0, 68), combinada com estimativas de distancia de SNe Ia do SDSS
(Sloan Digital Sky Survey), SNLS as amostras do Telescopio Espacial Hubble para formar a maior

amostra combinada de SNe Ia, acarretando em um total de 1048 SNe Ia na faixa de 0,01 < z < 2, 3.
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4 ESTATISTICA BAYESIANA

A limitagdo do nimero de dados e a impossibilidade de reproducao das medidas torna a andlise
estatistica Bayesiana a melhor forma de realizar os testes observacionais com o modelo SFDM a fim
de limitar os parametros livres do modelo.

Para encontrar a distribuicio de probabilidade p(M/;| D) (posterior), para um determinado modelo
M; com base em um conjunto de dados D, sabendo que o modelo de interesse tem um conjunto 6;
de pardmetros livres com uma distribui¢do de probabilidade 7(6;|M;) que representa a confiabilidade
que temos no modelo em relagdo a seus parametros livres denominada distribui¢do a priori e com o
auxilio da fungdo de verossimilhanga (Em inglés, likelihood) L(D|6;M;) condicionada aos dados D,

utilizando o Teorema de Bayes:

L(D\0; M,;) m(6;|M;)

PID) == )

4.1)

onde p(D) é a chamada evidéncia Bayesiana, que atua como uma constante de normaliza¢@o, dada por
p(D) = /‘C(D|0iMi)7T(9i|Mi)d0 (4.2)

vemos que a evidéncia Bayesiana nao depende dos parametros livres, pois € o resultado da integracao
de L£(D|6;M;) 7(6;|M;) sobre o conjunto #. Entdo para limitar os pardmetros livres do modelo, o

numerador de (4.1)) € que nos importa, utilizaremos o Teorema de Bayes como

Agora podemos aplicar este resultado para analisar os dados de H(z) e SNe Ia. Supondo para o
modelo uma distribui¢@o de probabilidade do tipo £ e™X*/2 (W. H. Press S. A. Teukolsky, 1992)),

onde

n 2
X2 _ Z (M(DHH]) - Mobs,i) (44)

O' .
i=1 Mi

4.1 METODO NUMERICO

Para se obter as restri¢des sobre os parametros livres, nds amostramos as probabilidades L.y, Lsne 1a
separadamente e combinadas, através da andlise de Monte Carlo Markov Chain (MCMC). Um método
MCMC simples e poderoso é o chamado Ensemble Invariante Afim de ensembles (J. Goodman, ), que
foi implementado na linguagem Python com o software emcee por (FOREMAN, 2013). Este método
MCMC tem a vantagem sobre os métodos simples de Metropolis-Hastings (MH) de depender apenas

de um parametro de escala da distribui¢dao de proposta e do nimero de walkers, enquanto os métodos
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de MH em geral dependem da matriz de covaridncia do parametro, isto é, depende em n(n + 1)/2
parametros de ajuste, onde n é a dimensao do espaco de parametros.

A ideia principal do amostrador invariante afim de Goodman-Weare € o chamado “movimento
de stretch”, onde a posi¢do (vetor de parametros no espago de parametros) de um walkers (cadeia) é
determinada pela posicao dos outros walkers. Foreman-Mackey et al. modificaram este método, a fim
de tornd-lo adequado para a paralelizagao, dividindo os walkers em dois grupos, entdo a posicdao de um
walker em um grupo € determinada somente pela posicao de walkers do outro grupo ﬂ

Usamos o software disponivel gratuitamente emcee para amostrar a nossa probabilidade no espaco
de parametro n-dimensional utilizamos um prior plano sobre os parametros. Para plotar todas as

restri¢des em cada modelo na mesma figura, usamos o software disponivel gratuitamente getdist ﬂ

Veja (ALLISON R. E DUNKLEY/ [2014) para uma comparagfo entre vdrias técnicas de amostragem MCMC.
2 getdist faz parte do grande amostrador MCMC e do solucionador de espectro de poténcia d¢ CMB COSMOMC, por
(LEWIS| [2002).



32

5 CAMPO ESCALAR COMO MATERIA ESCURA

5.1 CAMPO ESCALAR ¢

Frequentemente utilizados em diversas aplicacdes tedricas, os campos escalares sdo objetos mate-
madticos muito importantes, muitas vezes sendo ponto de partida na abordagem de problemas. Embora
somente o béson de Higgs seja a nica particula fundamental observada que € descrita por um campo
escalar, isso ndo desestimula os estudos com campos escalares, permanecendo esses modelos como
uma possivel explicacdo para energia escura e matéria escura. Além disso, campo escalar ¢ o modelo
mais bem aceito para a fase inflaciondria do universo primordial, onde o inflaton é uma particula
descrita por um campo escalar, atuando como uma componente com pressdo negativa, o que gera uma
expansao acelerada logo no inicio do universo que proporcionou as condi¢des iniciais necessdrias para
evoluc¢do do universo observado hoje. Ainda seguindo em direc@o a origem do universo, Teorias de
Grande Unificacao (GUT) (GUTH, [1997; |[LIDDLE, 1997) também utilizam campos escalares para
descrever os fendmenos primordiais. Podemos comecar os estudos do campo escalar a partir da sua

densidade Lagrangeana, que ¢ dada por

onde V' (¢) é o potencial associado ao campo escalar ¢, contendo toda informagdo sobre o campo,

como sua massa e suas possiveis interagdes. E consequentemente, a agdo do campo escalar Sy

S = / d*z/—gL? . (5.2)

A equacao de movimento para o campo escalar, denominada equagao de Klein-Gordon, € obtida a
partir do principio da minima ac@o aplicado a acdo S¢

np— V9 _g. (53)

dg

onde O € o operador d’ Alembertiano que depende da métrica.

5.2 O MODELO SFDM

O modelo que descreve a natureza da matéria escura como um campo escalar real ¢ sujeito a
um potencial V' (¢) que pode conter informag¢des como a massa da particula de matéria escura e a
auto-interacao € denominado Scalar Field Dark Matter"(SFDM) ou Fuzzy Dark Matter, wave dark
matter. Em (MATOS; VAZQUEZ-GONZALEZ; MAGANA| 2009; MAGANA; MATOS, 2012)) foi
proposto que a matéria escura é um béson de spin zero ultraleve com massa da ordem de 1022eV com
comprimento de onda Compton da ordem de alguns kpc. Devido a sua baixa massa as particulas de

matéria escura formam condensados de Bose-Einstein (BEC, do inglés Bose—Einstein condensate)
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criando gigantes gotas de matéria escura logo no inicio do Universo quando ele ainda estava em altas
temperaturas , da ordem de 10*°¢V, no mesmo tempo em que as outras particulas ainda estavam
interagindo entre si, a nucleossintese ainda ndo havia comecado. Teriamos entdo a formagao dos Halos
das galdxias mais cedo na evolug¢do do universo, ja que as gotas de matéria escura criam pocos de
potencial gravitacional que atrai a matéria baridnica a sua volta dando assim origem a galaxia. Isso
também implica que as galaxias seriam todas bem semelhantes por terem se formado aproximadamente
ao mesmo tempo. Foi verificado que o perfil de rotacido dos halos de matéria escura do modelo SFDM
(MATOS; VAZQUEZ-GONZALEZ; MAGANA| 2009; MAGANA; MATOS| 2012) sao compativeis
com os observados. A andlise do ponto de vista hidrodindmico das flutua¢des de densidade do campo
escalar também foi feita, utilizando um dado potencial V' (¢), com uma massa de 10~22eV para particula
de matéria escura. Em regime de pertubagdo linear o modelo SFDM reproduz os mesmos resultados
do modelo ACDM, diferenciando-se apenas em regimes ndo lineares. Nesses casos, o modelo SFDM
apresenta um perfil de densidade plano no centro (forma-se um nicleo), enquanto ACDM tem maior
formacdo de galdxias e aglomerados de galdxias no centro.

Neste estudo veremos as propriedades da matéria escura sendo representada por um campo escalar
real ¢, modelo SFDM . Introduzindo £% na acdo S™?, que representa o contetido material do universo,

temos

Smat — /d4x\/—g£mo+/d4x\/—g£¢, 5.4)

sendo a matéria observada descrita por £™°. Podemos entdo calcular o tensor de Energia-momento, Tl‘f’y,
do campo escalar através da defini¢do (2.15)):

1
T, = 040006 — 59, [0°60atd — 2V (9)] (5.5)
O tensor de energia-momento geral é dado por

T =T + T, (5.6)

pv

com uma parte correspondente a matéria observavel, T;”VO, e outra associada ao campo escalar ¢, T/f’y.

Para deixar T[fv na forma do tensor de energia-momento de um fluido perfeito como || , definimos
a densidade de energia p?, pressdo p? e quadrivelocidade uﬁ do campo ¢ como:

1

1

Po = 507000V (9),

u = (Ouf)/VO0*¢Dat).

Assumindo que o campo € homogéneo, de acordo com o principio cosmdlogico, (0;¢ = 0), as

relacdes acima se tornam:

1. 1.
Py = 5(%52 +V(9), Po = §¢2 — V(o). (5.7)



34

Considerando que o Universo é composto de um componente baridnico com densidade de energia

Pp, Um termo associado a constante cosmoldgica com densidade de energia p, € a matéria escura sendo

descrita por um campo escalar ¢, com p, para sua densidade de energia, as equagdes de estado desses

componentes sao respectivamente

Do
2N
P¢

0,
—PA
WePg 5

onde w, = 2 ¢ € a equacgdo de estado de ¢. E para o modelo SFDM, assim como visto no capitulo

anterlor, as equagoes de Friedmann que governam a evolugao do universo podem ser escritas como

2

. K .
H = 2 (6 +m), (5.8)
- av
3H — =0 59
6 + 3H+ o =0, (5.9)
o + 3Hp,=0, (5.10)
pr = 0, (5.11)
supondo k£ = 0, de acordo com a inflacio e CMB, o vinculo de Friedmann é
) K
H” = 3 (Ps + po+pa) (5.12)

onde py, py € pa correspondem respectivamente a densidade de energia da matéria baridnica, do campo
escalar ¢, da constante cosmoldgica A e a constante x> = 87G. Como antes H = a/a é o pardmetro
de Hubble.

Utilizando um potencial quadratico da forma V' (¢) = m?¢?/2, sendo m a massa associada ao
campo escalar, e utilizando a mudanca de varidveis adotada em (JESUS; PEREIRA S. H.,2009)),

7"5\/(2,(9Etan’1m.q5 £ l VPA

K K
= — = —— 5.13
V3 H V3 H -1
podemos entdo reescrever as equagdes dindmicas do modelo, (5.8)-(5.11)), como:
3
r = —37"0052(9)—1—51_[1“, (.14)
3

0 = 3+§sin(29), (5.15)

3
b= S-1b (5.16)

;3
o= S (5.17)

;3
s = 51_[ 5. (5.18)

com IT = 2r% cos?(A) + b%, sendo que agora as componentes do sistema estdo sendo derivadas com
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relacdo a N, “e-folding number", que é definido por N = In a e onde s € um novo pardmetro, definindo
por
s=m/H . (5.19)

Aqui corrigimos a equagao para 6’ que estd incorreta em (JESUS; PEREIRA S. H., 2009). Podemos
visualizar a evolugdo dindmica dos pardmetros de densidade do modelo SFDM na [Figura |

—_ Oy
0.8 A O
0.6 1
0.4 1
0.2 1
0.0 1
0 1 2 3 4 5

Figura 1 — Evolugdo dos Pardmetros de Densidade €24, {2, e 2, para o modelo SFDM com massa
m = 100H,

Por fim, completamos o novo sistema de equagdes, (5.14)-(5.18), com uma sexta equagio que
nos permita poder analisar dados de Supernovas Ia. Os dados de SNe Ia dependem da distancia de
luminosidade D;, que é dada em termos da distancia comével, D, :

H,

Dp=(1+2)="D.. (5.20)

Sendo que D, depende de H(z), mas ndo temos uma expressao analitica para H(z), entdo precisa-

mos de uma equagao diferencial para D.. Para um universo espacialmente plano podemos escrever:

dD 1
— = 5.21
dz  E(z)’ (5:21)
Como E(z) = %z) Com relacdo a varidvel independente /V, temos :
-N
D/(N)y=-27° (5.22)

I
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onde . = m/H,. Temos entdo a sexta equagdo para o sistema dindmico (5.14)-(5.18)), o que define o

vetor de variaveis 7
7= (r,0,b,1,s,D,) . (5.23)
As condigdes iniciais dadas em N = 0, sdo dadas pelo vetor de parametros 77:

o = (\/ 250,00, V' o, /1 = Qg0 — o, 1, 0) : (5.24)

Ainda podemos ver o cardter oscilatorio do modelo SFDM, para baixo valores de massa y, como
1 = 100 pode ser visto na|Figura 2|

10

—— SFDM 104
—— ACDM

Figura 2 — Comparacéo entre SFDM e ACDM, para p = 100.

Agora a confirmagdo de que o modelo SFDM recai no modelo de concordancia césmica ACDM
quando a massa p tem valores altos, 1 = 10°, como vemos na

10 0.000100
—— SFDM
—— ACDM 0.000075 q

0.000050 q

0.000025 4

= 0.000000

—0.000025 -

—0.000050 q

—0.000075 q

0 T T T T —0.000100
0

Figura 3 — Compa, para 1 = 10°.

E sempre titil, como visto no capitulo 2, a definicio do pardmetro de desaceleracio ¢(z). No
modelo SFDM ele € dado por

q(z) = g 204 cos?(0) — Qb] —1. (5.25)

Esta quantidade serd mais analisada no proximo capitulo.
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5.3 APROXIMACAO PARA ;> 1(m > Hy)

Supondo uma fun¢@o 7 que possua somente dependéncias temporais 7(t), podemos escrever a

equacdo dinAmica do campo escalar como:

=0, (5.26)

. . )
¢,,+¢,<n+§’>H?7> +m_¢

n? n?

onde usamos ¢’ = Z—f]’.

Para eliminarmos o termo de ¢’ e podermos utilizar a aproximag¢ao JWKB (JEFFREYS, [1926),

devemos anular o termo entre parénteses da relacdo acima. Logo

i+ 3H7 =0,

cuja solugdo é
n=Ca?. (5.27)

onde C é uma constante. Assim, a equagao (5.26), torna-se:

¢" + m;;% =0. (5.28)
A equacdo acima € da forma
dily?( ) 4 R2p()y() = 0, (5.29)
com solu¢do aproximada para h > 1 dada por:
y = A cos L+ Bsin L), (5.30)
L - / vide, (531)

sendo A e B constantes, 0 que nos permite escrever uma solugao para ¢:

6 = a (%)_5 [Acos (/ %‘Lgdn) + Bsin (/ %“Sdn)} , (5.32)
(%)é [Acos (/ mdt> + Bsin (/ mdt)} , (5.33)

[Acos (mt) + Bsin (mt)] . (5.34)

|
Q
[S]Y)

m\c.o

¢ = a
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Redefinindo as constantes como

A = dsing,
B = d'cosf,

e utilizando a relagdo, pn = - e definindo 7 = Hyt, podemos reescrever a equagao @ como fungio
de N

¢=a'e”? sin(ur + f) . (5.35)

Podemos escrever uma quantidade adimensional @,

o= ¥¢. (5.36)

®=qe 7 sin (ur +B) (5.37)

A solugdo (5.33), fica

0 nos permite reescrever as variaveis dinamicas r e 6

1 |H2 /dDd\? m2d2
r= V0= m[f(a) 5 ] (539
o
0 — tan_llfﬁ, (5.39)
dr

d _ .4
com 5 = Hy+-.

As condig¢0es iniciais sdo dadas em 7 = 0,

9sin? B 3usin2B  p?
Q = ao? — Ll
o=@ { 8 R
O psin 5
peosf—2sinfg’

(5.40)

fp = tan (5.41)

com isso podemos escrever o em fungdo de 3, como:

80
a=4]— 20 . (5.42)
9sin” 8 — 6 sin 25 + 4pu?

Utilizando a relagdo (5.36)), a equagdo de Friedmann se torna,

H\? L20(N)2+ Qe 3V +Q
( ) _ 3H (N) b€ A0 (5.43)

H, 1-lo/(N)? ’
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que nos permite encontrar uma relagio para 4% = /L.
AN VA —3ua’sin[2(8 + )]
dr — 8e3N — 9a2sin®(f 4 pur)

(5.44)

com

A = [8e*™ — 9a?sin®(B + u7)] [8 (% + Qae®) + 4pPa®sin®(B + pr)] + 3202a”e® cos® (B + pur)
(5.45)

Definindo vy = i, podemos expandir (5.44) em série em torno de v = 0 (1 — 00), obtendo em

primeira ordem:

dN 3 3N
. ~ \/(Qb + Qy)e 3N + Q) — —7673NQ¢ {sin [2 (5 + %)] —e2 sin (25)] . (5.46)

4
O primeiro termo corresponde a E, terfamos assim o segundo termo como um corre¢do de

primeira ordem.

e Ey— =leNQ, [sin [2 (B + g)] — e’ sin (2&)} . (5.47)

A aproximacdo JWKB se mostrou extremamente vantajosa nas analises numéricas, diminuindo
drasticamente o tempo de execugao dos programas. Com a aproximacao a andlise numérica para os
dados H(z) levam em torno de 33 minutos, sem a aproximagao a estimativa de tempo era de 2300

horas, o que inviabiliza a execu¢do da andlise. A aproximacao se mostrou extremamente precisa como
podemos observar na|Figura 4

10

—— SFDM-Aprox 0027

——— SFDM-Exato

] — ACDM
8 ! 0.01 A

0.00 A

ez (2)

ez (2)

E
)—E.

3 —0.01 4
5]

'S
.

21 —0.02

Figura 4 — Comparag@o entre a solucgdo exata e a aproximada para SFDM, em log(u) = 5

A aproximag@o foi utilizada na andlise numérica para valores de log(u) > 3,0, onde a obtengdo
da solucdo numérica exata de SFDM comecga a ser extremamente demorada e para valores maior s
aumenta o tempo de calculo numérico. Por isso foi muito importante utilizar a solu¢do aproximada

para andlise numérica do modelo.
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5.4 TESTE ESTATISTICOS DO SFDM

Faremos uso da estatistica Bayesiana, abordada no capitulo [}, para analisar o modelo SFDM
buscando limitar os parametros livres e obter informagdes sobre o modelo, como por exemplo a
massa m da particula bosonica de matéria escura. Em nossas andlises, usamos priors planos sobre os

parametros, portanto, sempre as posteriores sao proporcionais as probabilidades.

5.4.1 ANALISE DE H(z)

Para os dados de H(z) , a fungdo de distribui¢do de verossimilhanga é dada por Ly o e~3". Para

os 51 dados combinados de H(z) , temos

51 2

Ho S,0 H X
Xy =D Haves — H{z, 91" (5.48)

2
=1 UHi,obs

5.4.2 ANALISE DE SNe IA

Os parametros de ajuste de curva de luz SALT2 sdo transformados em distdncias usando uma
versdo modificada da férmula de Tripp (TRIPP, |1998)

pw=mp— M+ axr; — fc+ Ay + Ap, (5.49)

onde 1 € o médulo de distancia, A,; é uma corre¢do de distdncia baseada na massa da galdxia
hospedeira da SN, e Ag € uma corre¢ao de distancia baseada nos vieses previstos das simulagdes.
Como pode ser visto, « € o coeficiente da relagdo entre luminosidade e alongamento, enquanto (3 € o
coeficiente da relacdo entre luminosidade e cor, e M € a magnitude absoluta na banda B de uma SNe
lacomzx; =0ec=0.

2
Para SNe Ia do Pantheon, temos a probabilidade Lgy o e*XSTN, onde

Xine =Am’ . C™'. Am, (5.50)
sendo C' a matriz de covaridncia e Am = mpg — Myq, cCOM a magnitude aparente dada por
Minod = 5log;y Dp(2) + M, (5.51)

onde M € um pardmetro que depende de H, e M. Como M é uma constante aditiva, fazer a projecio
da likelihood L o e™x"/? sobre M é equivalente a marginalizar a likelihood sobre M, o que nos levou
ao resultado
SQ
2 m
- 5.52
Xproy SA ( )
com S, = Z” Am;Am;A;; = Am’ A -Am, S, = Z” Am;A;j = Am? - A.1,5, =
Zz,jAZ] =17. A ]_GAEC_l.
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A fim de obter limites para a massa de matéria escura, temos que restringir o conjunto de parametros
livres do modelo SFDM, a saber, s = (Q¢0, 6o, 1, Hp). Assim, mesmo impondo planicidade espacial,
como previsto pela inflacdo e indicado pelas observacdes do CMB (AGHANIM et al., 2018]), acabamos
com 3 parametros livres. Podemos ver na a likelihhod, Lsrpys, sendo percorrida pelos

walkers de acordo com os limites obtidos para os parametros.

step number

Figura 5 — Gréfico das Cadeias de MC

5.5 RESULTADOS

Para a realizar andlise estatistica de SFDM, utilizaremos a probabilidade L (.) € Lsne 4 separada-
mente e combinando a distribui¢do de probabilidade dada por L o< e*X; = ¢~ 2(¢5n )| A likelihood
Lsrpy foi amostrada no espaco dos parametros com auxilio do MCMC. A likelihood foi sondada

com prior plano dos pardmetros. Os intervalos dos priors podem ser vistos na Tabela T]

Parametros
0.001 < Q4 < 1.0
50 < Hy < 100

-1 <logy(p) < 20
—7/2 < By < /2

Tabela 1 — Intervalos dos Priors dos ParAmetros

Utilizamos a combinacdo do conjunto de todos os dados disponiveis em baixo redshift, os 51

dados de H(z) e os 1048 da amostra Pantheon. Obtivemos um 2 minimo para o modelo com valor
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X%FD Mmin = 1064, 846. As médias dos pardmetros fornecida pelo MCMC estéo ilustradas na Tabela

Pardmetros 95% limites

H, 69,551
Q, 023050031
logio(p) > —1,28
6o 0,0%5%

Tabela 2 — Valores Médios dos Parimetros

NalFigura 6apresentamos o grafico de contornos resultante da andlise das fun¢des de probabilidade
via MCMC para os dados de H(z), SNe Ia e para a combinagdo deles. E nitido a visualizacdo do efeito
da combinagdo dos diferentes tipos de dados para estabelecer limites mais fortes sobre os parametros

livres, e poder estimar um limite inferior melhor para a massa da particula de matéria escura .

B H(z)
I Pantheon
Bl Pantheon + H(z)

+4 A 0 O & ti is;:z
( 4 A
o Y B
v P
;. TR -1
f 3 q y

64 68 72 76 0.15 0.20 0.25 0.30 —4 —5.0 =25 0.0 25 5.0
Hy Qg logio(1) o

Figura 6 — Plano Triangular dos parametros €2, log,, (1), 6y € Hy em 1 o (contornos escuros) e em 2
o (contornos claros).
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Para uma melhor visualizac@o, a[Figura 7 mostra somente os contornos da combinagdo de dados
0.28 F B
@ \\
\ N
L 024f - 1
3 N
0.2f QA 1
\\\
0.16 | E
24} + .
g st “ + 1
ok D 1 b |
5 L -4 -4 -
25} " » 4 "ol 4 - — 1
<  of ; 4 4 1
—2.5F | - T ‘  - T ——— 1
75 - =+ -+ .
65.0 67.5 70.0 72.5 75.0 0.16 0.20 0.24 0.28 0 8 16 24 —-5.0 —-25 0.0 25 5.0

HO Qd) logm(u) (9()

Figura 7 — Plot Triangular dos parametros, somente o combinado com 1 ¢ (contornos escuros) € em 2
o (contornos claros).

O limite inferior com 20 de confianga encontrado para a massa de matéria escura foi m =
5,1 x 1073%eV, sendo compativel com os trabalhos anteriores (MATOS; VAZQUEZ-GONZALEZ;

MAGANA| 2009; MAGANA: MATOS|, 2012; JESUS; PEREIRA S. H/, [2009; [GUZMAN] 2000). Ndo

foi possivel ainda encontrar um limite superior para massa, novos testes devem ser feitos para se tentar

chegar a um limite.
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6 PROCESSOS GAUSSIANOS

Agora faremos uma discussdo sobre a importancia dos dados observacionais e como eles podem
nos fornecer informagdes sem a necessidade de um modelo cosmoldgico parametrizando as fungdes
analisadas. O Processo Gaussiano (GP, do inglés Gaussian Process) (SEIKEL; CLARKSON; SMITH|,
2012; JESUS et al., [2019) permite a reconstru¢ao de uma fung@o continua f(z) a partir do conjunto
discreto de valores da medidas de f(z;) & d,,. Mas supondo que cada valor de f(x;) é uma varidvel
aleatéria que segue uma distribui¢do gaussiana, temos também a dependéncia entre os valores da
fun¢ao em cada ponto x, sendo necessario a definicao da funcao de correlagdo k(x;, x;) entre os pontos

x; € x;. Podemos descrever a fungao de distribuicdo como

p(x) = (f(z), k(z,2") = ((f(z) — u@)(f(@) — p)), Var(z) =k, z), (6.1)
e para o GP, temos entdo
f(@) ~ GP(u(x), k(zi, x;)) (6.2)

A anilise do GP foi feita com 3 fungdes de correlagdo diferentes k(z;, x;) para testar as dependéncias

entre os resultados. Comecamos com a Quadrado Exponencial,

2
k(z,2') = o} exp {—%1 , (6.3)

com o e [ sendo denominados hiperparametros do GP, que sdo determinados a partir dos dados.

Também utilizamos o Matérn(5/2):

k(o) _gfexp[ \/_|1’zl—l‘]|

[

. )2
L Vole — | 5(@’3[2 i) ] (6.4)

e o Matérn(7/2):

k(x;,x;) = af exp

[ \/_|5Ez 33]’

+\/7|$i—93j|+14(%—37j)2 Tl — ay)? . (6.5)
l 52 1503

Os hiperparametros o e [ sdo otimizados para os dados observados, maximizando o logaritmo da
likelihood marginalizada (SEIKEL; CLARKSON; SMITH, 2012):

InL=np(ylX,ol) =

= - WEX.X)+ 0 - w) g KX, X)+C ~ 2n2r (66)
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onde X = z; é o conjunto de pontos de entrada, K (X, X)) é a matriz de covarincia com componentes
k(x;, x;), y é o vetor de dados, C' é a matriz de covariancia dos dados e n € o nimero de dados. Apés

otimizar o e [, a fun¢do reconstruida f* nos pontos escolhidos X ™ pode ser dada por
() =p" + K(X* X)[K(X,X)+C| ' (y — p) 6.7)
com
cov(f*) = K(X*, X*) - K(X*, X)[K(X,X) +C]'K(X, X" (6.8)

Como veremos, para reconstruir as distdncias de luminosidade de ¢(z) de H(z) e SNe Ia, precisamos

reconstruir também as derivadas da fun¢do

6.1 RECONSTRUINDO A DERIVADA DE UMA FUNCAO

A derivada de um GP também € um GP, portanto, € possivel obter a covariancia entre a funcio e

sua derivada diferenciando a fun¢do de covariancia:

. 8f] o 8]{?({EZ,CL'J)
cov (fl, 8%) = oz, (6.9)
e
afl 8fj o an(fL‘i,l‘j)

cov (8ZEZ’ al']> N 8@8% (610)

Assim, temos
, , 0?k(z,7)
i)~ 0P (o), T ) 6.1

e da mesma forma para derivadas mais altas.

6.2 COMBINANDO f(x) E SUAS DERIVADAS

Podemos além de reconstruir uma fun¢io f () e suas derivadas, reconstruir uma fungio g(f(z), f'(x), ...)
que seja uma combinag@o delas, para isso precisamos conhecer a covariancia entre a fungdo f(z) e

suas derivadas f* = f(x*), em cada ponto onde g serd reconstruida. Essas covariancias sdo dadas por:
cov(f*O ) = 0D (% 2*) — KO (2%, X)[K(X,X) + O] ' KY(X, %) (6.12)

onde f*() & a i-ésima derivada de f* e k("7 (2* 2*) significa que k(x*, 2*) é derivado i vezes em
relacdo ao primeiro argumento e j vezes em relacdo ao segundo argumento.

Aqui, usamos o pacote Python GaP para reconstruir ¢(z) a partir dos dados de H(z) e de SNe Ia

! Disponivel em <http://www.acgc.uct.ac.za/~seikel/GAPP/index.html>. Veja (SEIKEL; CLARKSON; SMITH, 2012)
para mais detalhes.


http://www.acgc.uct.ac.za/~seikel/GAPP/index.html
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para poder obter o redshift de transi¢@o z, da condic@o ¢(z;) = 0. Para reconstruir ¢(z) (JESUS et al.,
2019), precisamos da primeira derivada de H (z) e da segunda derivada em Dy, (z), como veremos na

préxima secdo (Eqgs. (6.13) e (6.15)). E por isso que optamos por trabalhar com os kernels Gaussiano,
Matérn (5/2) e Matérn (7/2), que produzem essas derivadas, em vez do kernel Matérn (3/2), que

reconstroi apenas até a primeira derivada.

6.3 ANALISES E RESULTADOS

6.3.1 RECONSTRUCAO COM OS DADOS DE H(z)

Podemos entdo com auxilio dos GP reconstruir o pardmetro de Hubble H (z) e sua primeira derivada
a partir da amostra de 51 dados de H (z), como podemos ver no grafico da|Figura §|onde reconstruimos
a fun¢do em um intervalo de 30 e adicionamos a curva de H(z) do modelo de concordancia césmica.

250 A

200

150 A

H(z) (km/s/Mpc)

100 A

250 q 250 q

200

200

150 4 150 4

H(z) (km/s/Mpc)
H(z) (km/s/Mpc)

100 4 100 4

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5 0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5

Figura 8 — Reconstru¢do de H (z) a partir de fun¢des de covaridncia: Quadrado Exponencial (superior),
Matérn(5/2) (inferior-esquerdo) e Matérn(7/2) (inferior-direito), mostrando os intervalos de
confianca de 68,3%, 95,4% e 99,7% , junto com os dados de H (z).

E como podemos escrever o pardmetro de desaceleragio ¢(z) em funcéo de H(z) e sua derivada,
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como ) Lt dH
a +z

_ 4 T 6.13

G =—ETm @ b (6.13)

assumindo H' = dH/dz, temos agora ¢(z) em termos de H(z), H'(z) utilizando a propagagao de

incertezas (HELEN, |1991)), a incerteza o, sera dada por

04 2 . (UH/)2+ (O’H>2 201w (6.14)
1+q) \H H HH'’ '

Temos assim a reconstrugdo do pardmetro de desaceleragio ¢(z) mostrado na[Figura 9] onde também

incluimos a curva de ¢(z) do modelo de concordancia césmica para melhor visualizar o intervalo

estimado para o z; a partir do GP.

0.6 1

e

—0.8 1
—1.0 A
T T T T
0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5
z
0.75
— GP 0754 — GP
.| -=- Acom -—- ACDM
osof——rt 0.50 =
0251 = —e 0.25 e
/f—\ /,.L\
0.00 4 = 0.00 Z==
. ’/’ \ =~ =" \

D
= 025 7 = —0.25 4
~0.50 7 —0.50 ¥
~0.75 4

—1.00 A

T T ™ T T T T T
0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5 0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5
z z

Figura 9 — Reconstrugio do ¢(z) a partir dos dados de H (z), usando a fung@o de correlagdo : Quadrado
Exponencial (superior) , Matérn(5/2) (inferior esquerdo) e Matérn(7/2) (inferior esquerdo),
mostrando os intervalos de confianca de 68,3%, 95,4% e 99,7%. E para comparacdo a curva
de H(z) ACDM

Na podemos ver que o kernel quadrado exponencial faz o melhor ajuste aos dados

fornecendo a curva mais suave se comparados com os matérns que fornecem curvas mais grossas,
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Podemos ver também a falsa impressao de ter ocorrido um segundo redshift de transi¢do, isso se deve
ao fato dos dados estarem limitados a redshift menores que 2, 5 € o GP acaba divergindo para os valor
de redshift maior que 2,5. Num intervalo de confianca de 20 vemos que nio poderia existir esse

segunda transi¢ao.

6.3.2 RECONSTRUCAO PARA OS DADOS DE SNe Ia

Procedendo de formula andloga reconstruiremos, Dy, D} e D’ . E para a reconstru¢do com os
dados de Sne Ia, podemos ver na a reconstru¢do de Dy, a partir da amostra Pantheon, o

grafico mostra a Dy, em 30 e a curva de D, para o modelo ACDM

— GP
-=-- ACDM
1 -,
4 ,/’
-
PR
-,
3 -
-
~
Q

2 -

1 -

0 T T T T

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0
z
T— T—e
--- ACDM -—- ACDM
4 /,’ 4 ’,z
3 Z g 3 2 Z 2
& S

T T T T T T T T
0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 0.0 0.5 1.0 1.5 2.0
z z

Figura 10 — Reconstrugio de Dy (z) com os dados do Pantheon. Quadrado Exponencial (superior),
Matérn(5/2) (inferior-esquerdo) e Matérn(7/2) (inferior-direito), mostrando os intervalos
de confianca de 68,3%, 95,4% e 99,7% . E para comparag@o a curva de D;, ACDM

E entdo a partir da defini¢do de ¢(z) em termos de D, e suas derivadas

(142D}
“ D, (1+2)D,

q(2) +1, (6.15)
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e agora o, € dado como

Dy N, (¢—1)* 1)2 (¢—1)% , 2
(q_l) Uq (1+Z> ( +Z>20D/ +0D//
2(q — 1 —1 —1
(( ))3 DLD - 2((fl+ Z))2 O-DLDZ + 25? 4 Z; O-D/LDZ ' (616)

Na|Figura 11} temos a reconstrugio de ¢(z) para os danos de SNe Ia no intervalo de 3¢ de confianga,
além da curva de ¢(z) do modelo de ACDM que ajuda a visualizar o intervalo obtido para z;

— GP
-—- ACDM

— P
-=-- ACDM

1.5

2.0

— Gp
-=-=- ACDM

q(z)

T T T T T T T T
0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 0.0 0.5 1.0 1.5 2.0
z z

Figura 11 — Reconstrucdo ¢(z) dos dados do Pantheon SNe Ia. Quadrado Exponencial (superior),
Matérn(5/2) (inferior esquerdo) e Matérn(7/2) (inferior direito), mostrando os intervalos
de confianga de 68,3%, 95,4% e 99,7% para amostra Pantheon. E para comparacgdo a curva
de ¢(z) ACDM.

Novamente a limitagdo para baixos redshift, = < 2,5, faz com que os GP divirjam para altos
redshift o que da a impressao de ter existido um redshift de transi¢do para z > 2.5, mas cOmo vemos
essa suposi¢cao nao engloba 3¢ do intervalo de confianca. E também como antes temos a confirmagao
do kernel quadrado exponencial como melhor ajuste para os dados de SNe Ia, assim como foi com os
dados de H(z).
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Todos os nossos resultados foram compilados na Tabela[3] Vemos que embora as curvas do kernel
matérn 5/2 e 7/2 sejam menos suaves que a do kernel quadrado exponencial os valor para z; para
ambos os kernels sao compativeis em 1o, sendo a maior discrepancia entre os valores obtidos foi o z;
para o kernel Matérn 5/2 proveniente dos dados de SNe Ia porem os valor continuam compativeis em

lo. Como referencial também mostramos o valor de z; para o modelo de concordancia cosmica.

2t
Method H(z) Dy (z)
Sq. Exp. | 0.5970 17702 | 0.68370 08 010
Matérn(5/2) | 0.57+014+040 | 931025
Matérn(7/2) | 0.58+0-18+0.32 1 g g+0.23
ACDM 0.632 £ 0.018

Tabela 3 — Restri¢des para z; a partir dos dados de Dy (z) e H(z).

Fizemos a comparagio entre o ¢(z) obtido pelos GP, o do modelo ACDM e o modelo SFDM.
Primeiro podemos ver os efeitos da oscilacdo do campo ¢, agora na comparagdo entre a curva que

representa ¢(z) fornecido pelo modelo SFDM, e com a encontrada por ACDM como podemos ver na

Exact

Mean
—— ACDM ﬂ

1.01

- 051

D
0.0 4
-0.5

—1.01 . .
0 1 2 3 4 5

Figura 12 — Comparag@o ¢(z) entre SFDM e ACDM, para diferentes valores de p

Devido ao cariter oscilatério do campo ¢, utilizamos a média do ¢(z) como sua representagao.
Vemos mais uma vez a consisténcia no modelo que deve diferir do modelo de concordancia c6smica
quando a massa 4 assume pequenos valores como podemos ver na [Figura 13| onde comparamos o ¢(2)
reconstruido pelos GP em até 30 com o ¢(z) de SFDM para diferentes valores de x e também com o
q(z) de ACDM.
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Figura 13 — Comparacéo ¢(z) entre SFDM e ACDM, para diferentes valores de p

Mesmo com valore de ¢ = 1 préximo ao limite inferior em 20, a curva de ¢(z) médio de SFDM
se manteve compativel com as demais e conforme os valores de 1 aumentam, os ¢(z) do modelo de

concordancia césmica e o SFDM se aproximam, como era de se esperar baseado na analise do capitulo
5.5]
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7 CONCLUSAO

Neste trabalho, estudamos 0 modelo SFDM, que tem como hipétese a descri¢do da matéria escura
por um campo escalar real ¢. Tomando um potencial do tipo de campo livre, foi realizada a andlise
dindmica do modelo com testes estatisticos com a combinagdo da amostra de dados de H(z) e SNe
Ia. Com as analises foi possivel estabelecer limites para os parametros livres do modelo obtendo um
limite inferior para a massa da particula de matéria escura da ordem de 10~3%eV valor préximo ao
encontrado em (JESUS; PEREIRA S. H.,2009; MARSH; FERREIRA, 2010) (de cerca de 10733 eV).

O modelo SFDM se mostrou satisfatorio em descrever as observacdes astrondmicas reproduzindo
resultados compativeis com ACDM e ainda, quando a massa da matéria escura é muito alta o modelo
SFDM recai em ACDM. A vantagem do modelo alternativo se da na formacao de estruturas ja que
as particulas de matéria escura formam condensados de Bose-Einstein muito cedo na evolucao do
universo, devido a sua baixa massa, o que leva a criacdo de um perfil de densidade plano no centro das
galaxias.

Experimentos envolvendo detec¢des de particulas de matéria escura, por exemplo, DAMA (BER+
NABETI et al., 2008), pesquisam particulas com massa na faixa (~ 15 - 120 GeV). Mais recentemente
(HARLING; PETRAKI, 2014), foi estabelecido um limite superior para a massa de matéria escura de
~ 197 TeV, com base na abundancia de reliquias de particulas térmicas de matéria escura aniquiladas
por meio de uma interacao de longo alcance.

O limite superior ainda ndo foi alcangado, mas esse fato nao € o suficiente para se descartar o
modelo SFDM. Vimos que o campo escalar ¢ se mostrou um candidato promissor para matéria escura,
mais andlises e testes devem ser feitos com o modelo para refinar os seus resultados e poder levar a
melhores conclusdes, mas enquanto a natureza da matéria escura ndo € descoberta as possibilidades
estdo em aberto.

A transi¢@o da fase desacelerada para a atual fase acelerada de expansao do universo € uma questiao
importante na cosmologia moderna. E sabido que o redshift de transicdo 2, é fortemente dependente
do modelo, no entanto, alguns métodos recentes permitem estimar parametros cosmoldgicos em
abordagens independentes do modelo. O chamado método do processo gaussiano fornece uma maneira
interessante de reconstruir algumas funcdes cosmoldgicas baseadas apenas em dados observacionais,
sem a necessidade de um modelo a priori. Dada a quantidade crescente de dados cosmoldgicos recentes,
¢ uma ferramenta poderosa para testar modelos tedricos. No presente trabalho, encontramos restricoes
sobre o desvio para a transi¢do z; dos dados H(z) e SNe Ia, usando o método nao-paramétrico
do Processo Gaussiano. Foi realizada a reconstrugio da funcgéio H(z) e suas derivadas até terceira
ordem, juntamente com suas incertezas, € o desvio para o vermelho de transi¢ao foi obtido a partir do
parametro de desaceleragdo ¢(z). O mesmo procedimento foi realizado com o SNe Ia, onde a distincia
da luminosidade foi reconstruida da magnitude aparente.

Os principais resultados estdo resumidos na Tabela I. A reconstru¢ao do parametro de desaceleracao

a partir dos dados H(z) produz z; = 0, 595“7 ?’112. A reconstrucao a partir dos dados SNe Ia assume

planicidade espacial e produz z; = 0, 683f8:é§2. Para cada kernel, como Quadrado Exponencial,
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Matern (5/2) e Matern (7/2), as restrigdes sobre z; de H(z) e Dp(z) sdo compativeis com lo. O kernel
Quadrado exponencial foi o que melhor se ajustou aos dados, e utilizando ele visualizamos a curva
média de ¢(z) do modelo SFDM oscilando em torno do ¢(z) do modelo de concordancia césmica, o
que da mais confiabilidade ao modelo SFDM.

A continuagdo dos estudos do modelo SFDM pode avancar em diversos contextos, por exemplo,
no estudo de pertubacdes lineares e ndo lineares para impor limites mais precisos sobre os parametros
do modelo. Outra anélise possivel é realizada com auxilio dos GP para estudar varidveis dinamicas
do modelo a fim de descobrir informagdes sobre o potencial do campo escalar. Existe ainda muito

trabalho a ser feito com ambos os terma o que motiva a continua dos estudos na drea.
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