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RESUMO

Problemas do modelo de concordancia c6smica ACDM, como o problema da constante cosmoldgica,
problemas de coincidéncia e a tensdo de Hubble, levaram a muitas alternativas propostas, como
o A(t)CDM, onde o agora chamado termo cosmolégico A, permite-se varid-lo no tempo devido a
uma interacdo entre a matéria e energia do vacuo. Aqui, analisamos diferentes classes de modelos,
com A = o/a~2 + BH? + )\, e seus derivados, com os termos presentes na equacdo baseados em
argumentos dimensionais a serem definidos. As classes de modelos partem da equacdo mencionada
anteriormente, com os modelos derivados sendo A; (onde A\, = 0), Ay (onde 5 = 0), A3 (onde o/ = 0),
e o modelo geral sem nenhum termo igual a zero, denominado por A,. Usando dados de SNe Ia,
crondmetros cosmicos e vinculos sobre Hj a partir do SHOES e do satélite Planck, vinculamos os
parametros livres desta classe de modelos, € os qualificamos conforme o BIC. Ao usar as informacdes
prévias do Planck sobre Hj, concluiu-se que o termo A, nao pode ser descartado por essa andlise,
desfavorecendo, assim, os modelos apenas com os termos varidveis no tempo, como o A1, ja com a
informacao prévia do SHOES sobre H tem uma evidéncia fraca nessa dire¢do. Ao usar informacgdes
prévias de distdncia da CMB (do inglés Cosmic Microwave Background, Radiacdo Césmica de Fundo
de Micro-ondas), a dependéncia temporal de A foi bastante restrita nos modelos A,4, Ay e A3, exceto
no A; pois nao foi possivel vinculd-lo. Em resumo, o modelo A; destaca-se como tnico no sentido
de permitir exclusivamente que o viacuo decaia em matéria em grande parte da evolucdo cdsmica,
onde sé recentemente acontece uma transicao, enquanto os outros modelos apresentam uma margem
para essa interacao, assim possibilitando a resolu¢ao do Problema da Constante Cosmoldgica. No
que diz respeito ao Problema da Coincidéncia, apenas o A; ndo alivia, enquanto os demais modelos
mostram-se como boas opcdes, jd que todos permitem decaimento da vdcuo no passado. Quanto
a Tensao do Hj, nenhum dos modelos agrava a discrepancia existente. Considerando os recentes
resultados para o Modelo do Vacuo Dinamico, € interessante explorar mais a fundo a evolucao da
Equacdo de Estado do vécuo ao longo da histdria cdsmica. De modo geral, conclui-se que os modelos
A(t)CDM mostram-se como candidatos promissores para resolver diversos problemas cosmolégicos

do modelo padrao.

PALAVRAS-CHAVE: Modelos Cosmolégicos; Vacuo Quantico; Energia Escura; Interagcdo de

Matéria Escura e Vacuo; Problema da Coincidéncia; Problema da Constante Cosmoldgica.



ABSTRACT

Problems with the cosmic concordance model ACDM, such as the cosmological constant problem,
the coincidence problem, and the Hubble tension, have led to many proposed alternatives, such as the
A(t)CDM, where the cosmological term A is allowed to vary with time due to an interaction between
matter and vacuum energy. Here, we analyze different classes of models, with A = o/a™2 + SH? + \,
and their derivatives, with the terms in the equation based on dimensional arguments. The classes of
models start from the equation mentioned earlier, with the derived models being A; (where A\, = 0),
Ay (where 8 = 0), A3z (where o = 0), and the general model with no term equal to zero, denoted as
A,4. Using data from SNe Ia, cosmic chronometers, and constraints on H, from SHOES and the Planck
satellite, we constrain the free parameters of this class of models and qualify the models according
to the Bayesian Information Criterion (BIC). Using prior information from Planck about H, it was
concluded that the A\, term cannot be ruled out by this analysis, thus disfavoring models with only
time-varying terms, such as A, which already has weak evidence in that direction based on prior
information from SHOES about H(. Using prior information from the Cosmic Microwave Background
(CMB) distance, the temporal dependence of A was greatly restricted in the A,, A, and A3 models,
except in A; where it was not possible to constrain it. In summary, the A; model stands out as unique
in allowing exclusively for vacuum decay into matter for much of cosmic evolution, with only a
recent transition, while the other models allow for some margin of this interaction, thus enabling the
resolution of the Cosmological Constant Problem. Regarding the coincidence problem, only A; does
not alleviate it, while the other models appear as good options, as they all allow for matter decay into
vacuum in the past, decreasing the order of magnitude. As for the H, tension, none of the models
worsen the existing discrepancy. Considering recent results for the Running Vacuum Model (RVM),
further exploration of the vacuum equation of state evolution throughout cosmic history is intriguing.
Overall, it is concluded that A(¢)CDM models appear as promising candidates for addressing various

cosmological problems within the standard model.

KEYWORDS: Cosmological Models; Quantum Vacuum; Dark Energy; Interaction of Dark Matter

and Vacuum; Coincidence Problem; Cosmological Constant Problem.
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1 INTRODUCAO

Na cosmologia, 0 Modelo Cosmolégico Padrao ACDM (Lambda mais Matéria Escura Fria), é o
mais bem-sucedido, sendo de longe o mais utilizado para explicagdo da evolugdo do Universo. Esse
modelo estd em concordancia com diversas observacdes cosmoldgicas, como a formacao de estruturas
em larga escala, expansdo acelerada do Universo, aglomerados de galaxias, filamentos césmicos e
principalmente a CMB. Existem duas principais componentes desconhecidas considerado pelo ACDM:
A primeira seria a “Energia Escura ou Energia do Vacuo” (A), um tipo de energia desconhecida
normalmente atribuida a energia do vacuo, sendo a causa da expansdo acelerada do Universo. A
segunda € a “Matéria Escura Fria”, um tipo de matéria que ndo interage com a luz, identificada através
dos seus efeitos gravitacionais como em galédxias e lentes gravitacionais. Além das componentes ja
mencionadas, hd também a ‘“Matéria Baridnica”, composta por prétons, néutrons e outras particulas
elementares e a “Radiacdo”, podendo ser particulas relativisticas como os neutrinos e principalmente
os fétons.

Embora o modelo ACDM seja bem-sucedido na explicagdo de muitos aspectos da cosmologia
e astronomia, ele ainda apresenta problemas significativos, sendo alguns desses motivagdo para o
presente trabalho e para a proprio desenvolvimento das pesquisas cosmolégicas. Entre as diversas
dificuldades tedricas e observacionais, focamos em encontrar solu¢des para o Problema da Constante
Cosmolégica (PCC), o Problema da Coincidéncia (PC) e a tensdo de Hubble (veja, por exemplo,
(WEINBERG, |1989; WEINBERG, [2000) e (PERIVOLAROPOULOS; SKARA| 2022) para uma
revisao).

O PCC (consulte em (ELLIS et al.,|2011))), é o problema da ordem de grandeza da energia do viacuo
presente no universo. Segundo a Teoria Quantica de Campos (TQC), essa energia deveria ser bem maior
do que a observada, porém sua ordem de grandeza estd entre 60 a 120 vezes menor do que esperado.
Por exemplo em (WEINBERG, |1989; WEINBERG, 2000) foi estimado (py,.) =~ 2 X 10 GeV*
enquanto para o valor efetivo da constante cosmolégica através das observacdes & {pops) == 10747Ge V™.
Esta evidente discrepancia entre a energia de vacuo teorizada da TQC e a energia de vacuo observada
¢ um dos principais problemas da cosmologia, sendo considerada como “a pior previsao tedrica da
histéria da fisica”.

O PC (consulte também em (MARTTENS et al., 2019)) esta relacionado a uma aparente coinci-
déncia entre as densidades de energia do vacuo e matéria (p,,) presentes no universo hoje, as quais
possuem, por sua vez, a mesma ordem de grandeza. Isso nos leva ao questionar o “porque”, ja que ao

longo da histéria césmica, estas duas densidades eram de grandezas tao diferentes. Portanto, surge a
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pergunta sobre a razdo fisica, matematica ou filoséfica que gera essa grande coincidéncia atualmente.
O comportamento de ambas densidades, sio completamente diferentes, ja que para a energia do vicuo,
a densidade é constante em toda a histéria césmica, enquanto a matéria decai com a~3. Complica-se
ainda mais quando desconhece o funcionamento fisico destas energias, isso fortalece a necessidade de
estudos, que possibilitem uma melhor compreensio sobre as densidades.

Nas ultimas décadas, tem sido evidente o aumento no ndmero de modelos alternativos ao ACDM,
visando resolver esses problemas. As alternativas abrangem uma ampla variedade, partindo de modelos
com energia escura a teorias modificadas da relatividade geral (veja em, (NOVOSYADLYJ et al., 2013}
COPELAND; SAMI; TSUJIKAWA, [2006; |LI et al., 2011). As questdes do PCC e PC serao o foco
deste trabalho, no qual o interesse em modelos com um termo A variando no tempo césmico ¢, se torna
de grande relevancia, considerando que A por sua vez pode ser definido de diferente formas, estes
tipos de modelos sdo conhecidos como A(#)CDM ou Modelos com decaimento do vacuo. Quando
considerado modelos com decaimento do vacuo, podemos associar uma certa interacao na qual uma
das densidades perde ou ganha energia, suavizando assim a transi¢do entre as densidades do vécuo e
matéria, e também juntamente com esta suavizagdo poderia explicar o porqué da pequena contribui¢dao
da energia do vacuo observdvel em comparacdo a teoria quantica.

Modelos com A variavel no tempo ou modelos de decaimento do vacuo foram concebidos em
diferentes contextos. Em varios modelos, € assumida alguma dependéncia temporal ad hoc para
A(t). Alguns dos exemplos mais comuns foram abordados nas Refs. (VISHWAKARMA, 2001
C)ZTA§, 2018) (veja (OVERDUIN; COOPERSTOCK, [1998)), e referéncias para uma lista de leis
fenomenoldgicas de decaimento de A(t)). A forma funcional de A(¢) também pode ser derivada, por
exemplo, a partir de motivagdes geométricas (AZRI; BOUNAMES, 2012; AZRI; BOUNAMES, 2017)
ou de argumentos da mecanica quantica (SZYDLOWSKI, 2015)). A interacao do vidcuo com a matéria
também foi considerada em diferentes abordagens e confrontada com dados cosmoldgicos recentes
(Veja, por exemplo, (BENETTI ez al.| 2019; PAPAGIANNOPOULQOS et al. 2020; BENETTI ez al.,
2021 BRUNI; MAIER; WANDS| 2022)).

Uma abordagem promissora para superar as dificuldades do modelo ACDM ¢ conhecida como
o modelo do vacuo em evolugdo (RVM - Running Vacuum Model). Esse modelo surge quando se
utiliza a abordagem do grupo de renormalizacdo da teoria quantica de campos em espacos curvos para
renormalizar a densidade de energia do vicuo. E possivel demonstrar que a densidade de energia do
vacuo evolui como uma série de poténcias da fun¢cdo de Hubble H e suas derivadas em relagcdo ao
tempo cOSmico: pya.(H, H,.. .). O termo lider da expansdo € constante, mas o préximo termo evolui
como H?. Existem outros termos na expansio que podem ser relevantes para a cosmologia do Universo

primordial, mas o termo H? pode afetar a evolucdo atual do fator de escala. Inicialmente, 0 RVM foi
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introduzido de maneira semi-qualitativa através da abordagem do grupo de renormalizagcdo. Algumas
das primeiras propostas desse modelo podem ser encontrados, por exemplo, nas Refs. (SHAPIRO;
SOLA| 2000; BABIC et al., [2002; SHAPIRO; SOLA, 2002; SHAPIRO et al.l 2003) (veja também
(SOLA| 2013)) para uma revisao antiga sobre o assunto). No entanto, nos ultimos anos, 0 RVM foi
desenvolvido por uma anélise rigorosa dentro da teoria quéntica de campos em espagos curvos. A
derivacdo da forma final do RVM pode ser encontrada nas Refs. (MORENO-PULIDO; SOLA| 2020
MORENO-PULIDO; PERACAULA| 2022b; MORENO-PULIDO; PERACAULA| 2022a; MORENO+
PULIDO; PERACAULA; CHERAGHCHLI, 2023) (veja (PERACAULA| 2022) para uma revisao sobre
os recentes desenvolvimentos tedricos). Além disso, essa classe de modelos pode ser mais favoravel
do que o0 modelo ACDM quando ajustada as observacdes cosmolégicas (SOLA; GOMEZ-VALENT;
PEREZ, 2017; PERACAULA; PEREZ; GOMEZ-VALENT, 2018} TSIAPI; BASILAKOS, 2019}
MAVROMATOS; PERACAULA, 2021; PERACAULA et al., 2023 PERACAULA et all 2021}
PERACAULA; PEREZ; GOMEZ-VALENT, 2018).

Para entender o Problema da Constante Cosmoldgica, o porqué € tdo pequena hoje, poderiamos

" onde a € o fator de escala e m € uma constante positiva a ser

propor modelos com A o« a~
determinada. A partir de argumentos dimensionais da cosmologia quantica, é natural escolher m = 2
(LOPEZ; NANOPOULOS, |1996; CHEN; WU, [1990). Portanto, sob essa perspectiva, A tem o mesmo
comportamento de decaimento que o termo de curvatura. Essa evolugdo de A foi proposta pela primeira
vez por Ozer e Taha como uma forma de resolver os problemas cosmolégicos da década de oitenta
(OZER; TAHA||1986; |OZER; TAHA||1987).

Por outro lado, seguindo argumentos fenomenoldgicos semelhantes, em Ref. (CARVALHO;
LIMA; WAGA, [1992), os autores parametrizaram a evolu¢@o temporal de A como a soma de um
termo proporcional a a2 a um termo proporcional a H?, ou seja, 0 mesmo termo presente no RVM.
Seguimos uma abordagem similar ao artigo (MACEDO et al., 2023), onde aprofundamos nas analises
mais completas para cada modelo. Especificamente, consideramos quatro modelos de A(t) varidvel
no tempo na classe definida pela Equacdo: A, = 3—2/ + BH? + \,, com ¢/, 3 e )\, sendo constantes.
Trés modelos sdo escolhidos anulando uma dessas constantes, estao descritos na Tabelam e 0 quarto
modelo € o completo, no qual as trés constantes sdo nao nulas.

O modelo fenomenoldgico descrito pelo modelo completo apresenta uma transi¢ao suave da fase
inicial de Sitter para a fase de radiacdo. Essa transicdo é independente do parametro de curvatura
e resolve naturalmente o problema do horizonte e o problema da saida graciosa (LIMA; PERICO;
ZILIOTIL, 2015). O “problema da saida graciosa” (do inglés, graceful exit problem) refere-se a um
desafio na teoria da inflacdo c6smica, especialmente em modelos de inflagio com multiplos campos

escalares. A inflagao é uma fase expansdo acelerada do universo no inicio de sua histéria, proposta para
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explicar vérios problemas observacionais. Em modelos de inflacio com multiplos campos escalares, o
problema surge quando a inflacdo precisa terminar de maneira suave, permitindo que o universo entre
em uma fase mais convencional de expansao lenta sem causar perturbagdes significativas no campo de
inflagdo ou no potencial associado.

Para vincular os pardmetros livres dos modelos, usamos dados de SNe Ia, que consiste em 1048
medi¢cdes da magnitude aparente das SNe Ia dos dados Pantheon (SCOLNIC et al.l, 2018), e uma
compilag@o de 32 dados de crondmetros césmicos do pardmetro de Hubble, H(z) (MORESCO et
al., 2022). Também foram consideradas vinculos atualizados sobre H(, provenientes do SHOES
(SAWADA; SUWA| 2021)) e Planck (AGHANIM et al.l [2020). Esses vinculos procuram validar
cada modelo em sua eficiéncia em explicar os problemas propostos, sendo uma questdo central da
cosmologia atual a tensdo de Hubble.

A tensdo de Hubble € uma discrepancia observada entre as medidas da constante de Hubble obtidas
a partir de observagdes em alto redshift (CMB) e baixo redshift (SNe Ia). As medicdes obtidas
por missdes como Planck, tendem a sugerir um valor em torno de H, ~ 67 km/s/Mpc, enquanto
medi¢des provenientes de SNe Ia e outras observagdes locais apontam para um valor mais alto, de
Hy =~ 74km/s/Mpc. Essa tensdo sugere que a origem do problema estd nas teorias, seja pequenos
ajustes ou modificagdes completas dos modelos cosmoldgicos, ou na prépria gravitacdo, ja que os
dados estdo cada fez mais precisos.

O trabalho foi organizado da seguinte forma, no capitulo 2] descrevemos as equagdes de Friedmann
a partir das solugdes das equagdes de Einstein na segdo[2.1] em seguida introduzindo o modelo padrio
ACDM na se¢ao Depois apresentamos os modelos A(¢)CDM, foco do trabalho, no capitulo
separado em seis secdes: comecamos com a se¢do [3.1) onde desenvolvemos as equagdes para 0s
modelos, seguindo para as se¢oes [3.2]¢[3.3] os quais apresentamos as solugdes analiticas das classe de
modelos necessdrias para as analises, Ja na secdo [3.4] apresentamos os dados e metodologias utilizados
nas andlises, e por fim as se¢des [3.5]e [3.6] o quais vinculamos os pardmetros dos modelos usando
dados de SNe Ia, de Crondmetros Césmicos, em conjunto aos priors do Planck, SHOES ¢ CMB

separadamente. Finalmente, apresentamos a conclusdo e consideracdes finais no capitulo 4]
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2 EQUACOES E MODELOS COSMOLOGICOS

2.1 SOLUCOES DAS EQUACOES DE EINSTEIN PARA METRICA DE FLRW

Nesta secdo iremos descrever a matematica apropriada, para que possamos entdo, estudar a
evolucao do Universo, sendo assim, partiremos de uma abordagem similar a literatura (KOLB, 2019;
WEINBERG, 2008). Primeiramente devemos definir uma métrica, ja que se faz necessario para
solucdo das equacdes de Einstein. Estd métrica é conhecida como Métrica FLRW (Friedmann-
Lemaitre-Robertson-Walker), e descreve a geometria do espago-tempo no contexto cosmoldgico,

possibilitando os estudos da evoluc¢ao do universo, pode ser escrita como:

ds® = gudatdz”, (2.1)
t)2dr?
ds* = —c*dt* + Ci(—)—k:z + a(t)*r?do® + a(t)*r?* sin®(0)de?, (2.2)
e descrita em forma matricial,

—c? 0 0 0

0 W g 0
(9] = Lk (2.3)

0 a(t)r? 0

0 0 0 a(t)’r?sin?(0)

O Principio Cosmoldgico, presente na métrica FLRW, postula que o universo deve ser homogéneo
e isotropico (FRIEDMAN, |1922; FRIEDMANN;, 1924). A homogeneidade refere-se a uniformidade
do Universo em larga escala, onde a distribui¢cao da matéria deve ser igualmente distribuida, sendo
indiferencidvel em qualquer ponto observado. Ja a isotropia, aponta que o universo deve ser uniforme
em todas as dire¢des, sendo impossivel diferenciar localidades em grande escala. O termo a(t)
e multiplica todas direcdes espaciais, como mostrado na Eq.(2.2). Assim entendemos que ele é
responsavel pela isotropia e homogeneidade do Universo.

Até o presente momento, podemos considerar a teoria da Relatividade Geral como a mais completa
teoria da gravitacao, sendo, portanto, necessario o uso das Equa¢des de Campo de Einstein. Sabemos
ainda que a teoria da relatividade geral € muito precisa em descrever o universo em escalas macrosco-
picas. Assim, usamos a métrica FLRW, que é matematicamente representada por um elemento de linha
que descreve a distancia entre dois pontos no espago-tempo. Ela inclui o fator de escala a(t), onde o

seu comportamento carrega a informacao da expansao ou contracdo do Universo ao longo do tempo.
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A métrica FLRW descreve também as propriedades geométricas do Universo, como a curvatura

espacial, com trés possibilidades, conforme abaixo:

—1 — Universo curvo hiperbdlico
k=4 0 — Universo plano ;

+1 — Universo curvo hiperesférico

o termo k, chamado de parametro de curvatura espacial, é importante, pois indica a geometria espacial
do universo.

Com a métrica determinada podemos resolver as Equagdes de Einstein (EINSTEIN| (1917 [EINS+
TEIN; SITTER| 1932), que por defini¢dao sdo dadas por:

8rG
A Tuu - Ag,uw (24)

G =

sendo 7},, o tensor de energia-momento. G, € o Tensor de Einstein, dado por:

1
G;w = R/u/ - §guuR7 (25)

onde R, seria o tensor de Ricci e R o escalar de Ricci.

2.1.1 Solucao dos Simbolos de Christoffel

Para resolver G,,,, precisamos resolver o tensor de Ricci, que, por sua vez, depende dos simbolos

de Christoffel, definidos por:

Fgu = %gaﬁ(augﬁu + auguﬁ - aﬁguy)' (26)

Esses simbolos ndo sdo tensores, mas sao usados para descrever a conexdao métrica, como linhas
geodésicas, ou seja, trajetérias seguidas por particulas sob influéncia da gravidade, devido a presenca
de massa e energia. Em esséncia, eles nos informam como as coordenadas mudam a medida que nos
movemos ao longo da geodésica em um espago curvo, fundamentais para calcular a derivada covariante
e para formular as equacdes de movimento na relatividade geral, ajudando a entender a curvatura do

espacgo-tempo causada pela distribuicao de matéria e energia.



Temos como resultados ndo nulos os seguintes valores para os simbolos de Christoffel:

: aa
Frr = ma
T = TQ_ad

2’
ot aar?sen (0)°
pp 2 ’
o= o
o kr
" kr?2 —1’
I, = kr*—r,

I, = (kr®—r)sen O

a
F?H = av
1
Ff@ = r
Fz@ = —cos(f)sen(h),
é . a
th5 = -
1
¢ _
FM) = o
pe . cos (0)
b¢ sen (0)’
simplificando os resultados,
Fit = 0
Fii = 0
i ag

2.1.2 Solucao do Tensor e Escalar de Ricci
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(2.7)

(2.8)

(2.9)
(2.10)
(2.11)
(2.12)

(2.13)

(2.14)

(2.15)
(2.16)

(2.17)
(2.18)

(2.19)

(2.20)
(2.21)

(2.22)

Com os simbolos de Cristofell encontrados, podemos entado resolver o tensor de Ricci, definido

CcOomo:

a A A
Ry = % ,u0p0 = Riypp = 0,0, — 0,10, +TOT) —T2TA .

(2.23)

Esse tensor pode ser entendido como uma quantidade matemética que descreve o comportamento

da distribui¢do local da curvatura do espaco-tempo em um determinado ponto. Ele € derivado do tensor

de curvatura de Riemann que possui menos nimero de componentes, pela contracdo realizada, como
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podemos ver na terceira igualdade de[2.23]

Calculando este tensor, obtemos suas componentes nao nulas:

2 2
Ry = —22=— [——a] o (2.24)
a a | ¢
2%+ ad + 2k 2a2 a2k gn
R _ _ gu 225
H (1 — kr?) [ a?> a  a* | %’ (2.25)
27r%a% + r?ad + 2 kr? 20> a  2ke?
Ry = > = { o ] P (2.26)
¢ a a a ¢
2 2 . 2 2 . 2 k 2 2 . 2 .. 2 k: 2
Ry — réa® + réada + 2 kr sin (6)? = <a” a  skC @7 (2.27)
c? a’> a a? | ¢

simplificando os resultados anteriores, obtemos duas equacdes, uma para a parte temporal e outra

acoplada para a espacial.

vi T o

Ryy = —"* = {——a} o, (2.28)
a a C

o g [28 d 2ke

Ry = % {a2 e (2.29)

Temos o escalar de Ricci, considerado como uma forma de medir a curvatura intrinseca de um
espaco-tempo em um determinado ponto. Ele € calculado como uma contra¢io do tensor de Ricci.
Enquanto o tensor de Ricci descreve a curvatura em um espaco-tempo, o escalar de Ricci transforma
essa informa¢do em um tnico valor escalar.

Matematicamente, o Escalar de Ricci € representado como:

R=g"R,,. (2.30)

Com isso podemos definir R sendo a soma da parte temporal com a espacial da contragdo do tensor

de Ricci, como a seguir:

R = Ryg™ + Rig", (2.31)
6 .2 .o k2
e lei] o

2.1.3 Solucio dos Tensores de Einstein e Energia-momento

Agora, ap6s encontrarmos as solucdes para o tensor e escalar de Ricci, podemos resolver o lado
esquerdo das equacdes de Einstein e consequentemente encontrando os valores do tensor de energia

momento.
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Substituindo o tensor de energia-momento da equagdo [2.4] por representagio mais adequada, temos:

TG
G/“/ g 77—‘/“’ - Ag,um (2‘33)
87G,
G = a Tuw (2.34)
Tj’; € o tensor de energia-momento total,
T _ A f
Tuv = TW + TW. (2.35)

Como nao definimos explicitamente os tipos de energia que compdem O universo, mantemos uma
generalizacdo das equagdes, que representa a soma das densidades e pressoes de todas essas energias,

podendo ser expressa da seguinte forma:
T, = (pr +pr) UUs + prguw, (2.36)
onde,
Uy = (—¢,0,0,0), (2.37)

sendo U, o vetor quadrivelocidade ou 4-velocidade.
Assim podemos resolver a equagdo [2.34] para as componentes temporais, primeiro encontrando o

T .
TOO-

Tso = (pr+pr)UsUs + prgoo, (2.38)
Toy = prc, (2.39)

8t
Goo = —Too, (2.40)
c
a®>  kc? G
T T T Toq PT 241
a2 + a2 3 PT ( )
Aplicando o mesmo procedimento para as componentes espaciais, obtemos:
T8 = (pr+pr)UiU; + prgi;, (2.42)

Tz'Tj = P19ij; (2.43)
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eG’L]’
8rG
2a a* ket 8rG
2 {_2 _2] - G (2.45)
a a a C
2a 81 8rG
AT = T (2.46)
a 3 c
a ArG 3
¢ I (pT + %) . (2.47)
a 3 c

Desta forma, encontramos duas equacdes independentes, conhecidas como equagdes de Friedmann,

na quais g = H, sendo H a funcdo de Hubble. As equagdes ficam entdo:

2
2 = 8mGpr ke (2.48)
3 a?
Q e 3
i dx (pT N %) | (2.49)
a 3 c
A Eq. (2.49) pode ser reescrita da seguinte forma:
: e 3
H?+ H = -~ <pT + %) , (2.50)
¢

onde derivando H? + H, encontrasse novamente %

2.1.4 Definicao da Equacao de Conservaciao

Derivaremos a equacao de conservacao de energia para um fluido perfeito em um universo em
expansdo, utilizando Eq. (2.48)), seguida pela Eq. (2.49). A densidade de energia ps e a pressdo py
do fluido perfeito sdo medidas no referencial comével do fluido, ou seja, no referencial de repouso,
independentemente de suas componentes (f). Encontrando a equagdo de conservagio de energia,
podemos compreender a evolucao das densidades de energia no universo.

Como as equacdes de Friedmann e o tensor energia-momento ja foram definidos anteriormente,

continuaremos a utilizi-los para definir as equagdes de continuidade da seguinte forma:

. 2
a &G kc?
(5) - Spf - (2.51)
2
Q= M% — ke (2.52)
362 3ke?
pra? = —— 4 2 (2.53)

87G 871G’
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Agora, entdo podemos derivar em relagdao ao tempo dos dois lados, assim ficando:

i) =i (3r) + i (3n) @3
a’pr = —2psac + %; (2.55)
= —TE 236)
pr=—2Hps + %g (2.57)

. 3H 47TG 3pf

. 3

pr=—2Hp; — H (,of + %) , (2.59)
S, — by

pr=—=3H (p+ ). (2.60)

a Eq. (2.60), pode ser obtida a partir da quadridivergéncia do tensor energia-momento para fluido

perfeito. Por fim, temos a seguinte equacao:
. Pry _
py+3H (pf + C—2> =0, (2.61)

onde, p representa a derivada temporal da densidade de energia. Essa equag@o descreve a evolugdo

das densidades de energia no universo e € frequentemente chamada de equacao da continuidade.

2.2 MODELO PADRAO ACDM

O ACDM estabeleceu-se como modelo mais aceito na astrofisica e cosmologia devido a sua
simplicidade, principalmente por resolver grande maioria das questdes da evolu¢dao do cosmos. Ele se
fundamenta no principio cosmolégico, e dependente de duas componentes de energia desconhecidas:
A energia escura (A), responséavel pela expansido do universo e um tipo hipotético de matéria, a matéria
escura fria (“Cold Dark Matter - CDM”). Vale ressaltar que A pode ser relacionado a energia do vacuo,
uma das primeiras tentativas de explicagao.

O Modelo Padrao é marcado por uma série de descobertas e contribui¢des significativas de varios
pesquisadores. A contribui¢do do astronomo Edwin Hubble foi fundamental, onde ao observar galaxias
distantes ele percebeu que as galdxias estavam se afastando umas das outras, sugerindo entdo a

expansdo do Universo. Essa descoberta foi essencial para estabelecer a Lei de Hubble, dada por
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v = Hyd, que descreve a velocidade em que as galdxias se afastam. Essa ideia foi posteriormente
utilizada como uma das motivacdes para a teoria do Big Bang.

Alexandre Friedmann, um matematico e fisico russo, desenvolveu as equacdes fundamentais da
cosmologia estabelecendo uma das solugdes para as equacdes de Einstein. Essas equagdes, discutidas
na se¢do anterior, descrevem a dindmica da expansdo do Universo, permitindo entender evolugdo de
um universo em expansao com trés curvaturas espaciais possiveis, conforme o principio cosmolégico.
E relevante notar que a ideia de um universo em expansio era inicialmente contraintuitiva, tanto que até
mesmo Einstein, criador do termo A posteriormente presente nas equagdes de Friedmann, duvidava da
contribui¢do nio nula desse termo. Mais tarde, Einstein considerou A uma suposta falha, chamando-o
de seu “maior erro”, apos as descobertas de Hubble, (WEINBERG, [2005). Nas décadas seguintes, a
constante cosmoldgica foi reconsiderado para explicar a expansdo acelerada do Universo, descoberta
pelas observagdes astrondmicas de supernovas tipo la na década de 1990.

E importante ressaltar que os trabalhos de Friedmann e Hubble foram desenvolvidos de forma
independente, ambos respaldados pelas equacdes de campo de Einstein.

Esse modelo fornece uma explicacio precisa para uma variedade de observacdes, como a radiacio
cosmica de fundo de micro-ondas, a distribui¢do de galdxias, a nucleossintese primordial e a distribui¢ao
das flutuacdes de densidade no Universo. No entanto, algumas questdes fundamentais, como a

verdadeira natureza da matéria escura e da energia escura, continuam sendo dreas de pesquisa ativa.

2.2.1 Expansao do Universo

No inicio do século XX, predominava a visdo de que o Universo era estdtico e imutdvel. Entretanto,
em 1929, o astronomo Edwin Hubble fez uma descoberta ao observar galédxias distantes, usando o
telescopio Hooker no Observatorio Mount Wilson, na Califérnia. Ele descobriu que as nebulosas
espirais, o que hoje conhecemos como galdxias, na verdade, estavam se afastando (HUBBLE, |1929).
Hubble utilizou as observacdes de estrelas varidveis conhecidas como Cefeidas para calcular as
distancias até essas galaxias (HUBBLE, |1929; HUBBLE; HUMASON, |1931). Combinando esses
dados com as medi¢des do desvio para o vermelho (redshift) das linhas espectrais das galdxias, ele
formulou a Lei de Hubble: uma relacdo entre a distancia das galdxias e a velocidade com que estavam
se afastando. Em outra palavras, quanto maior o redshift, maior a velocidade com que a galdxias se
afastam de nos (Terra).

O redshift ¢ um fendmeno observado na luz das galdxias distantes. Ele ocorre quando a luz
emitida por esses corpos cosmicos mostra um desvio para o vermelho, indicando que os corpos entao

afastando-se da Terra devido a expansao do Universo. Esse deslocamento para o vermelho acontece
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porque a luz € esticada a medida que o espaco entre a fonte emissora (a galdxia) e o observador (nds,

na Terra) se expande, resultando em um aumento no comprimento de onda da luz:

p=10 Te (2.62)

sendo, z € o redshift, \, € o comprimento de onda observado, e A\, 0 comprimento de onda emitido.

Ao decorrer do trabalho serd demonstrada a Eq. (2.62).

Figura 1 — Deslocamento de Linhas Espectrais.
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Fonte: NOIC - Deslocamento de Linhas Espectrais, por Tiago Lucio.

Na|Figura T|é possivel perceber que as linhas de absor¢do sdo deslocadas para a direita,o que indica
um aumentando o comprimento de onda (redshift). Quando estdo deslocadas para a esquerda ha uma
diminuigdo do comprimento de onda (blueshift). Esse deslocamento age conforme a Eq. (2.62).

A Lei de Hubble pode ser expressa pela equacdo v = Hj - d como mencionado anteriormente, onde
v é a velocidade de afastamento, d a distincia da galdxiae Hy = H(z = 0) o valor atual da constante
de Hubble. Na cosmologia, as quantidades atuais sio frequentemente representadas com o subscrito
0. Essa relacdo mostra que o espaco entre as galdxias estd se expandindo, sugerindo que o Universo

poderia entdo estar em constante expansao.


https://noic.com.br/astronomia/curso/miscelanea/redshift-e-lei-de-hubble
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Figura 2 — Grafico da Lei de Hubble mostrando a relag¢do entre distancia e velocidade para diversos
aglomerados de galédxias.
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Fonte: INPE - A Lei de Hubble, por Carlos Alexandre Wuensche.

Futuramente, a descoberta de Hubble, foi fundamental para a formulacdo do modelo ACDM. No
entanto, houve outras contribui¢des igualmente importantes, como a do fisico e padre belga Georges
Lemaitre, o qual desenvolveu a teoria da expansdo cosmica (LEMAITRE, |1927; LEMAITRE, 1931a;
LEMAITRE, 1931b)). Lemaitre propds que, se o universo estaria se expandindo, seu passado deveria
ser muito menor e mais denso. Posteriormente a teoria ficou conhecida como a “Teoria do Big Bang”,
sendo atualmente a explica¢do da origem do universo mais aceita. A teoria foi desenvolvida com
base nas equagdes de campo de Einstein, formulando uma singularidade primordial, o qual seria uma
espécie de “dtomo primordial” ou “ovo cdésmico” e que por algum motivo comegou a se expandir

constantemente. As bases do modelo do Big Bang, foram bem desenvolvidas pelos estudos de Gamow


http://www.das.inpe.br/cosmo/intro-cosmo/lei-de-hubble.php
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e colaboradores (GAMOW, 1946; GAMOW, [1948; ALPHER; HERMAN] [1948)).

Lemaitre tornou as descobertas de Hubble ainda mais significativa, pois, mesmo que de forma
independe, sua ideia e as observagdes do redshift se complementavam, fortalecendo a perspectiva
de um universo em expansdo. De forma igualmente independente, Friedmann contribui com sua
formulacdo matemética para descrever o comportamento deste universo em expansao, preservando os
principio cosmolégico. Mais tarde, Howard Robertson e Arthur Walker, refinaram matematicamente
as equacgoOes de Friedmann, dando entio origem a métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker
(FLRW), uma das principais solucdes das equacdes de Einstein.

Vale ressaltar que as primeiras estimativas do Hy, feitas pelo préprio Hubble, estavam em torno
de 500 km/s/Mpc (HUBBLE! 1929), um valor extremamente alto, o que deu origem a um dilema,
conhecido como Problema ou Dilema da Idade Antiga do Universo (BAUMANN] 2022). Esse problema
refere-se a uma discrepancia entre as estimativas da idade do universo obtidas por teorias cosmoldgicas
e as estimativas da idade de certos objetos astrondmicos. Essa discrepancia nas estimativas sugeriam
uma idade relativamente jovem para o Universo, na ordem de alguns bilhdes de anos.

Naquela época, o termo A, proposto por Einstein em suas equagdes de campo para descrever um
universo estatico, foi descartado devido a falta de evidéncias concretas que apoiassem as contribuicoes
de Hubble e seus colegas. A ideia de que o universo estaria se expandindo parecia improvavel, e,
assim, A foi abandonado, pois deveria ser nulo para que o universo permanecesse estatico. Somente na
década de 1990, através das observacdes de Supernovas Tipo la e a confirmacao por meio de dados da
CMB, que o A foi reintroduzido nas equagdes de Einstein, agora para explicar a expansio acelerada
do Universo. Desta forma A foi considerada como responsavel pela expansao acelerada, mudando
completamente a percepcao que se tinha até aquele momento sobre o cosmos.

Com a nova compreensao do universo, o qual agora ele se expande aceleradamente, foi possivel
resolver o problema da idade antiga do Universo, e consequentemente, estabelecendo o modelo padrao
ACDM. As estimativas para a idade do Universo foram ajustadas aproximadamente em 13,8 bilhdes de

anos, o que € mais compativel com as idades calculadas para as estruturas mais antigas.

2.2.2 Radiaciao Césmica de Fundo (CMB)

A descoberta da Radiagdo Césmica de Fundo Micro-ondas (Cosmic Microwave Background,
CMB), proposta por (ALPHER; HERMAN|, |1948), foi um marco crucial na confirmagdo da teo-
ria do Big Bang. Em 1965, Arno Penzias e Robert Wilson, engenheiros da Bell Labs nos EUA,
realizavam experimentos com uma antena de micro-ondas quando descobriram um sinal inexplicavel e

frequente (PENZIAS; WILSON| 1965). Inicialmente, esse sinal foi atribuida a interferéncias causadas



36

por pombos e residuos de radioastronomia. Mesmo apds varias limpezas realizadas no equipamento, o
sinal persistiu. Simultaneamente, na Universidade de Princeton, os astrofisicos Robert Dicke e Jim
Peebles buscavam evidéncias da radiagao remanescente do Big Bang, uma das previsdes da teoria.

Ap6s a colaboragdo entre os grupos, ficou claro que o sinal captado pelos engenheiros era, na
verdade, a radiacdo cosmica de fundo, uma radiacao difusa que preenche todo o espaco observéavel.
Esta radiac@o é remanescente do estado quente e denso do Universo primordial, por volta de 380 mil
anos apods o Big Bang, quando os fétons finalmente se tornaram livres para se propagarem pelo espaco.

A temperatura da CMB na época de sua liberacdo, era aproximadamente de 2,7 Kelvins (ou
2700 graus Celsius), resultado do resfriamento adiabético do Universo, devido a expansao cosmica
(PENZIAS; WILSON, |1965). Considerando as equag¢des de Friedmann, nos estagios iniciais do
universo quando a(t) ~ 0, ou seja, um universo extremamente pequeno, ele deveria ser extremamente
denso e quente. Nesse estado, a densidade de particulas era tdo alta e a temperatura tao elevada que
a radiacdo estava constantemente interagindo com os elétrons e prétons carregados, impedindo que
se propagasse livremente. A interacao frequente entre a radiacio e as particulas carregadas criava
um “mar” opaco e denso de particulas, onde a luz ndo conseguia percorrer grandes distancias sem ser
dispersa ou absorvida (GAMOW, 1946; GAMOW, |1948; ALPHER; HERMAN, |1948)).

A medida que o Universo se expandia, sua temperatura média diminufa. Quando a temperatura caiu
para cerca de 10% a 10* Kelvin, os elétrons comegaram a se combinar com os prétons. Nesse ponto, 0s
fétons ndo tinham energia suficiente para causar ionizacao, permitindo que os dtomos de hidrogénio
se formassem. Esse momento é conhecido como a “época da recombinacdo”, quando os atomos de
hidrogénio finalmente puderam se formar. Isso permitiu que a radiacdo, anteriormente aprisionada
por interacdes com elétrons, se propagassem livremente pelo Universo. Esses fétons sdao chamados
de fétons primordiais, sendo responsaveis por muita das informacdes do universo primordial, sendo
detectados como a CMB (DICKE et al., [1965; PARTRIDGE, [1995).

Como os fétons da CMB propagaram praticamente sem interagir com a matéria ao longo do
tempo, e sendo um dos eventos mais antigos do Universo observavel, eles fornecem uma espécie
de imagem “f6ssil” do universo primordial, contendo informacdes sobre sua idade, composicao,
densidade, evolu¢do do inicio da histéria cosmica.

Os dados da CMB sio detectadas por missdes espaciais através das observagdes feitas por satélites
especializados, como COBE (Cosmic Background Explorer) satélite espacial lancado pela NASA em
1989, o satélite Planck da Agéncia Espacial Europeia (ESA) e o satélite WMAP (Wilkinson Microwave
Anisotropy Probe) também da NASA. Esses satélites mapeiam o céu em micro-ondas para medir a

intensidade e a polarizag¢do da radiacdo césmica.
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Figura 3 — As anisotropias da CMB, conforme observado pelo satélite Planck (ESA).

Fonte: [ESA - Planck and the cosmic microwave background.

A CMB ¢ também utilizada para estudar pequenas variacdes na temperatura da radiacdo, conhecidas
como flutuagdes. Essas flutuacdes extremamente pequenas, da ordem de microkelvins, permitem
mapear as anisotropias no Universo primordial, pois com a expansdo do universo essa radiagcao foi
esticada, tornando o comprimento de onda mais longos (baixas frequéncias), o que a transformou
de luz visivel para a faixa de micro-ondas, assim possibilitando sua captura (SPERGEL er al.,[2007}
KOMATSU et al,2009).

A descoberta da radia¢do césmica consolidou a teoria do Big Bang por ser a principal evidencia

para teoria, ja que era prevista pela teoria. Consequentemente a melhor e mais aceita explicacao do

inicio do cosmo até o momento, referencias didaticas podem ser vistas em (KOLB|[2019; DODELSON,
2003; WEINBERG, [2008; [LIDDLE; LYTH, 2000).

2.2.3 Supernovas Tipo Ia (SNe Ia)

Nos anos 1930, as supernovas do Tipo Ia foram descobertas, quando astrénomos notaram objetos

estelares extraordinariamente brilhantes que apareciam e desapareciam rapidamente nas galdxias

(HUBBLE]1929; HUBBLE; HUMASON, 1931), o nome se deu pela auséncia de linhas de absor¢io de

hidrogénio em seus espectros. No entanto, somente na década de 1960 que os astronomos comecaram

a reconhecer SNe la como um grupo distinto. J4 em 1998, foram utilizadas para a descoberta da
expansdo acelerada do Universo, uma descoberta que rendeu o Prémio Nobel de Fisica em 2011, para

Saul Perlmutter, Brian P. Schmidt e Adam G. Riess (RIESS ez al,[1998).



https://www.esa.int/Science_Exploration/Space_Science/Planck/Planck_and_the_cosmic_microwave_background
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Existe um outro tipo de supernovas, conhecido como Supernovas do Tipo II, sdo o resultado
de explosdes de estrelas massivas que perderam sua camada externa de hidrogénio. Este tipo de
supernovas, torna-se dificil estabelecer as condi¢des padroes ((JAEGER et al., [2020)), comparadas a
do Tipo Ia, que ocorrem quando a massa da ana branca atinge cerca de 1,4 vezes a massa do Sol (limite
de Chandrasekhar), ela entra em colapso e explode de forma que seu brilho tenha pouca variacdo
(SANDAGE; TAMMANN, 1975; BRANCH, 1998; HOFLICH et al.l 2003). A energia liberada nessas
explosodes € uniforme, permitindo que as supernovas do Tipo Ia sejam usadas como “velas padrao” no
universo, uma vez que sua luminosidade absoluta € bem conhecida, sendo frequentemente utilizada
para medir distancias astronOmicas, pois se assemelham as cefeidas nesse aspecto (PERLMUTTER;
SCHMIDT, 2003} RUIZ-LAPUENTE, 2004; FILIPPENKO. 2003; FILIPPENKO, 2004; PANAGIA,
2005)).

O procedimento para usar supernovas do Tipo Ia na cosmologia envolve medir a curva de luz
dessas explosoes, que € a variacdo de seu brilho ao longo do tempo. Com base nesta curva de luz e a
luminosidade absoluta conhecida dessas supernovas, € possivel calcular as distancias com alta precisao.
Sao fundamentais para a determinagdo do Hy, sendo base de um conjunto de dados de baixo redshift,
utilizado frequentemente para comparagdes com a CMB.

Com essas descobertas, os trabalhos de Hubble, Friedmann e Lemaitré foram fortalecidos, confe-
rindo maior credibilidade a ideia de que o universo estava em expansdo (FERRARESE et al.,[2000;
FREEDMAN et al. 2001} RIESS et al.l 2004). Essa nova compreensio reintroduziu o A nas equacdes
de Einstein, como ja mencionado. Sua principal funcao hoje, € auxiliar no entendimento da energia
desconhecida, responsavel pela expansdo do Universo, sendo associado entdo, ao A.

Apesar de sua utilidade como velas padrao, as Tipo la ndo sao todas idénticas (RIESS et al.| 1998;
RIESS et al.,[2004; FREEDMAN et al., 2001). Algumas variagdes sutis em suas propriedades podem
introduzir incertezas nas medicdes. Pesquisas buscam entender melhor essas variacdes, refinando
os modelos que descrevem o comportamento dessas explosdes estelares para melhorar a precisao de
suas medi¢cdes. Observacdes detalhadas dessas explosdes estelares, em diferentes comprimentos de
onda, buscam proporcionar uma compreensao mais profunda, além de refinar ainda mais os dados
observacionais (RIESS et al., 2004 KIRSHNER., 2003)).

Atualmente, a pesquisa sobre supernovas envolve uma ampla variedade de equipamentos e métodos.
Telescopios terrestres, como o Keck[]e o Very Large Telescope (VLT) EL em conjunto com telescopios

espaciais, como o Hubble’|e James Webb Space Telescope (JWST) EI, desempenham contribuicdes

Keck pode ser visto em https://www.keckobservatory.org/.
VLT pode ser visto em https://www.eso.org/public/portugal/teles-instr/paranal-observatory/vit/.
Hubble pode ser visto em https://science.nasa.gov/mission/hubble/.

1
2
3
4 JWST pode ser visto em https://webb.nasa.gov/.


https://www.keckobservatory.org/
https://www.eso.org/public/portugal/teles-instr/paranal-observatory/vlt/
https://science.nasa.gov/mission/hubble/
https://webb.nasa.gov/
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relevantes na coleta de dados Opticos e observacdes em diferentes faixas espectrais. A espectroscopia é
extremamente importante, com os espectrégrafos analisando o espectro de luz emitido por supernovas,
mostrando as informagdes sobre composi¢ao quimica e propriedades fisicas.

Detectores de raios-gama, como o Fermi Gamma-ray Space Telescope E], exploram a faixa de
raios-gama, proporcionando informagdes sobre processos nucleares e energias extremas. Além
disso, os observatérios de ondas gravitacionais, como o LIGO E] e o Virgo|'| buscam capturar eventos

cataclismicos, embora ondas gravitacionais especificas de supernovas ainda ndo tenham sido detectadas.

2.2.4 Matéria Escura Fria (CDM)

Entende-se que a matéria escura constitui a maior parte da matéria total do Universo, sem interagir
diretamente com a luz eletromagnética, tornando se indetectavel pelos métodos atuais. A suposicao de
sua existéncia € inferida a partir dos efeitos gravitacionais que exerce sobre a matéria visivel, como
galdxias e aglomerados galacticos. Entende-se também que a matéria escura desempenhe um papel
fundamental na formagao de estruturas cédsmicas em filamentos (PEEBLES, 1982; PEEBLES, 2020
BLUMENTHAL et al.,|1984). Essas estruturas em larga escala sdo observadas em levantamentos de
grandes grupos de galdxias e através de efeitos de lentes gravitacionais fracas e fortes.

A descoberta da matéria escura comecgou a ganhar destaque na década de 1930, quando o astronomo
suico Fritz Zwicky observou que a velocidade das galdxias em aglomerados galdcticos era muito
maior do que poderia ser explicado pela quantidade de matéria visivel (ZWICKY, |[1933). Ele propos a
existéncia de “matéria faltante” ou “matéria escura” para explicar essa discrepancia. No entanto, a
ideia da matéria escura ndo foi amplamente aceita até a década de 1970, quando pesquisas adicionais
confirmaram observagdes anteriores, mostrando que as estrelas nos bracos externos das galdxias
giravam mais rapido do que o esperado com base na quantidade de matéria visivel (RUBIN; FORD
JR.,|1970; RUBIN; THONNARD; FORD JR.,[1980). Assim, a hipdtese de que a matéria escura seria
necessdria para explicar esses padroes de movimento se consolidou.

Embora a matéria escura fria desempenhe um papel essencial na teoria de formacao das estruturas
cOsmicas, a natureza exata das particulas que a compdem ainda permanece um mistério cientifico.
Existem vadrias teorias e candidatos a particulas de matéria escura, mas até o momento, nao houve
deteccdes diretas ou observagdes que confirmem a existéncia de uma particula em especifica.

Existem trés tipos mais conhecidos de matéria escura: “fria”, “morna” e “quente”. Elas se

diferenciam por suas velocidades e estruturas:

5
6
7

Fermi Gamma-ray Space pode ser visto em https://science.nasa.gov/mission/fermi/.
LIGO pode ser visto em https://www.ligo.caltech.edu/.
Virgo pode ser visto em https://www.virgo-gw.eu/.


https://science.nasa.gov/mission/fermi/
https://www.ligo.caltech.edu/
https://www.virgo-gw.eu/
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* Matéria Escura Fria (Cold Dark Matter - CDM): A CDM ¢é composta por particulas que se
movem lentamente em relacdo a velocidade da luz. Essa lentiddo permite que a CDM se
agrupe em escalas menores, formando estruturas como galadxias e aglomerados de galdxias. Ela
desempenha um papel crucial na formacao de estruturas em larga escala, observadas em grandes

levantamentos (PEEBLES, [1982; BLUMENTHAL et al.l,[1984).

* Matéria Escura Quente (Warm Dark Matter - WDM): As particulas de WDM tém velocidades
mais altas em comparacdo com a CDM, o que limita sua capacidade de formar estruturas
menores. Isso resulta em uma supressdo da formacgdo de estruturas em pequena escala, como
galdxias anas e outras estruturas subgalacticas. No entanto, elas ainda podem desempenhar um
papel importante na formacdo de estruturas em grande escala (BOND; SZALAY; TURNER|
1982; BLUMENTHAL; PAGELS; PRIMACK] 1982).

* Matéria Escura Morna (Mixed Dark Matter - MDM): A MDM ¢ uma combinagdo hipotética de
matéria escura fria e quente, que visa explicar as propriedades de ambos os tipos. A MDM teria

caracteristicas intermedidrias entre a CDM e a WDM, permitindo a formagdo de estruturas em

escalas intermedidrias (LIDDLE; LYTH, 1993; DEKKER et al., 2022).

A matéria escura fria, em particular, € essencial para a formacio de estruturas cdsmicas. Como
mencionado anteriormente, suas particulas sdo relativamente lentas em comparacdo com as particulas
de matéria normal e, principalmente a radiacdo, permitindo a acumulacdo em regides de maior
densidade devido os efeitos gravitacionais (PEACOCK] [1999). Essas regidoes densas aumentaram
conforme a evolugdo césmica, formando os chamados “halos de matéria escura”. Esses halos por
sua vez servem como “Grandes Bacias” para a agregacdo de gds e matéria visivel, permitindo que a
matéria escura se agrupe em estruturas cada vez maiores ao longo do tempo.

Os candidatos tedricos para particulas de matéria escura fria incluem particulas supersimétricas

(como os neutralinos), axions e outras particulas ainda ndo descobertas:

* Axions: Sdo frequentemente considerados como particulas extremamente leves, cuja a principal
caracteristica € a interacdo muito fraca com outras particulas. Essa propriedade os torna adequa-
dos para serem candidatos a matéria escura, uma vez que ndo interagem significativamente com
a luz ou com outras particulas, tornando dificil sua deteccao direta (SIKIVIE, |1985; BERTONE;
HOOPER; SILK| 2005} SIKIVIE, 2008}; SIKIVIE, 2021).

* Neutralinos: Pertencem a teoria da supersimetria, os neutralinos, sao suficientemente pesados

para ndo terem sido detectados experimentalmente até agora. Sua estabilidade e a auséncia
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de interagdes elétricas os tornam candidatos promissores para a matéria escura (BERTONE;

HOOPER; SILK, 2005).

* WIMPs: Sdo particulas hipotéticas que interagem fracamente com a matéria conhecida. Devido
a sua massa e as propriedades de interacdo, tornam-se candidatas populares a para a matéria
escura. A busca pelos WIMPs € conduzida em experimentos subterraneos de deteccao direta

(BERTONE; HOOPER; SILK, 2005).

Axions e neutralinos, podem ser considerados como os mais estudados até o momento, sendo axions
o principal candidato recentemente. Os axions sdo particulas hipotéticas que surgiram como soluc¢ao
para um problema tedrico na Cromodinamica Quantica (QCD), a teoria que descreve a interagdo forte
entre quarks. Os axions foram inicialmente proposto por Pierre Sikivie, sugerindo puma solugdo para
o problema da violacdo de simetria P (paridade) na QCD (SIKIVIE, |1985; [SIKIVIE, |1996)). Por outro
lado, os neutralinos sdo particulas supersimétricas, pertencentes as teorias que estendem o Modelo
Padrdo da fisica de particulas. No contexto da supersimetria, cada particula conhecida tem um parceiro
supersimétrico, sendo estdvel e eletricamente neutro (BERTONE; HOOPER; SILK! 2005). Além
destas particulas existem outras hipotéticas que sdo consideradas como possiveis candidatas a matéria
escura também.

Embora a presenca da matéria escura seja detectada indiretamente por meio de seu efeito gravitaci-
onal, ainda ndo foi possivel identificar diretamente as particulas que a compdem. Experimentos em
aceleradores de particulas e observatoérios subterraneos buscam detectar e caracterizar essas particulas,
mas até agora nao houve descobertas definitivas sobre a sua natureza. O entendimento sobre a matéria
escura continua sendo um dos maiores desafios da fisica de particulas e da cosmologia moderna. A
utilizacdo de lentes gravitacionais representa uma das maiores esperangas para solucionar o problema,
pois oferece a possibilidade de estudar o comportamento delas (WU et al., 1998)), sendo também uma
das principais evidéncias de sua existéncia.

Assim como A, a matéria escura € uma das principais caracteristicas do modelo padrao, o qual
mudou a forma de percebemos o cosmos. Com as evidéncias da matéria escura até o momento,

possivelmente sua descoberta estd até mais proxima de sua confirmacio do que o préprio A.

2.2.5 Universo de Sitter

O Universo de Sitter ¢ uma solugdo especifica das equacdes de campo de Einstein que descreve um
tipo particular de modelo cosmolégico (SITTER,|1916a; [SITTER, 1916b; SITTER,|1917; EINSTEIN;
SITTER| [1932)). Neste modelo, o universo € caracterizado por possuir A positiva, enquanto a matéria e

radiacdo sdo negligencidveis. Essa caracterizagdo do modelo, € especialmente relevante para explorar
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extremos do universo, periodos em que a influéncia da matéria e radiacao sdo irrelevantes para a
dindmica da evolugdo césmica.

Em 1917, antecedendo as contribui¢des notdveis de Hubble, Lemaitre e Friedmann, o astrénomo e
matematico neerlandés Willem De Sitter prop0s o entdo Universo de Sitter. No entanto, como ja citado,
na época, a ideia de um universo em expansao era contra-intuitiva. Assim, as ideias de De Sitter foram
inicialmente recebidas com ceticismo e demoraram a ser plenamente adotadas. Somente mais tarde,
suas contribuicdes foram utilizadas para abordar outros problemas cosmoldgicos, como a teoria da
inflacdao césmica (EDDINGTON, [1924).

O Universo de Sitter, inicialmente proposto como uma solucdo tedrica, adquiriu grande significado
na cosmologia moderna, destacando-se especialmente no contexto do modelo ACDM. A métrica de

Sitter é expressa da seguinte forma:
ds® = —dt* + 2 (dzx® + dy? + d2?), (2.63)

o termo e*/*, onde H é constante, reflete a expansido exponencial ao longo do tempo césmico,
assemelhando-se ao fator de escala na métrica de FLRW.

Devido a expansao exponencial, o Universo de Sitter apresenta um horizonte de eventos, um limite
além do qual objetos ndo podem ser observados. Essa caracteristica estd intrinsecamente ligada a
aceleracdo cdsmica constante, impondo restri¢des sobre o que pode ser observado a partir de um ponto
fixo. Ao utilizar as equagdes (2.48) e (2.49), podemos derivar esse modelo especifico ao considerar
que a densidade (py), pressdo (py), € curvatura espacial (k) sdo todas nulas. Dessa maneira, obtemos

as seguintes equacoes:

3H? = A, (2.64)
2H + 3H? = A, (2.65)
substituindo (2.64) em (2.65]), obtemos
2H + A=A, (2.606)
H=0 (2.67)

desta forma, podemos concluir que o parametro de Hubble € constante, indicando que o universo se
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expande de forma uniforme ao longo do tempo césmico, como representado na seguinte equagao:

A
Hr =5 (2.68)

H, pode ser escrito também, como:

—d (a
. i a?
p=2_2, (2.70)
substituindo a relagdo da Eq. (2.67)), temos:
i a?
- =H% (2.72)

Isso sugere que o universo estd sempre experimentando uma aceleracdo, pois ¢ > (. Essa caracteristica
faz com que este modelo seja especialmente ttil para explicar estagios inflacionarios no universo
primordial.

Para que o modelo inflaciondrio resolva os problemas que se propde, é importante descartar que é
necessaria uma quantidade especifica de e-folds, como descrito em (KAMIONKOWSKI; KOVETZ,
2016). O termo “e-folds” refere-se ao nimero de vezes que o universo expande durante a fase
inflaciondria. Durante esse periodo, o universo se expande exponencialmente em um curto espaco de
tempo, e cada e-fold representa uma duplicacdo do tamanho do universo.

O niimero de e-folds, N (), pode ser expresso quando encontramos a solu¢do da Eq. (2.72), dada

por:
a(t) = are™", (2.73)

onde ay, é o valor inicial do fator de escala. Com isso temos N (), sendo:

N(t) = In LCE;J | (2.74)

O modelo de Sitter € frequentemente utilizado para descrever a fase inflacionéria do universo.
Durante esta fase, onde A € extremamente importante por levar a uma expansido exponencial e

consequentemente resolvendo diversos problemas que serdo citados na proxima subse¢do. Embora o
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Universo de Sitter seja um modelo teoricamente relevante, observacionalmente, o valor obtido de A é
muito pequena em comparagao ao valor necessdrio para sustentar uma fase de Sitter por um periodo

longo.

2.2.6 Inflacao Césmica

A teoria da inflagdo césmica € uma proposta que sugere que o universo passou por um rapido
periodo de expansao exponencial nos primérdios do universo. Na década de 1980, Alan Guth, Andrei
Linde e outros fisicos tedricos introduziram essa nova ideia (GUTH; WEINBERG], [1981)), com o
proposito de resolver problemas presentes no modelo padrao.

A inflacdo césmica surge para abordar desafios como a uniformidade aparente do universo, a
auséncia de monopolos magnéticos e a origem das grandes estruturas c6smicas. Existem vdrias teorias
inflaciondrias e modelos com diferentes potenciais inflaciondrios, exemplos: a inflacdo cadtica de Linde,
a inflacdo newtoniana de Steinhardt, e a inflacdo natural de Freese, algumas dessas estdo disponiveis em
(LINDE, [1982; LINDE] [1983}; [STEINHARDT, [1997; KOFMAN; LINDE; STAROBINSKY,[1997).

Alguns dos problemas resolvidos, com os modelos inflacionérios:

1. Problema do Horizonte: Antes da inflagdo, diferentes regides do universo observavel ndo tinham
tempo suficiente para interagir e alcancar uma temperatura e densidade uniformes. A inflacao
resolve isso ao permitir uma rdpida expansao antes dos processos térmicos significativos (GUTH,

1981; PENROSE, |1989; |PETIT, |1988).

2. Problema do Monopolo Magnético: As teorias de grande unificacdo prediziam a existéncia de
monopolos magnéticos em abundancia, mas eles nao foram observados. A inflacdo dilui sua
densidade, explicando a auséncia dos monopolos (COLEMAN]| 1982; WEN; WITTEN| 1985;
RAY et al.| 2014; CASTELNOVO; MOESSNER; SONDHI| 2008).

3. Problema da Planaridade: Refere-se a questdo de por que o universo parece tao plano em uma
escala cosmoldgica, apesar das teorias sugerirem um universo espacialmente curvo devido a
presenca de matéria e energia. A Inflacdo césmica sugere que devido a expansao exponencial
extremamente rdapida logo ap6s o Big Bang, nesse periodo, qualquer curvatura inicial do foi

diluida a ponto de se tornar praticamente plana (GUTH, |1981)).

4. Problema da Saida Graciosa (do inglés, graceful exit problem): Esse problema ocorre especial-
mente em modelos de inflagdo com miiltiplos campos escalares. Surge quando a inflacdo precisa
terminar de maneira suave, permitindo que o universo entre em uma fase mais convencional de

expansdo lenta, sem causar perturbacdes significativas no campo de inflacdo ou no potencial
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associado (LIMA; PERICO; ZILIOTIL, 2015). Vale ressaltar que este problema € resolvido
apenas em alguns modelos cosmoldgicos, tornando interessante que todos apresentem essa
caracteristica, pois, assim, o universo poderia ter uma transi¢cao suave, saindo da inflacdo para

um universo em expansao acelerada.

A teoria inflacionaria, propdem um campo escalar chamado Inflaton ¢ (GUTH; STEINHARDT,
1984; GUTH, |1984). Esse campo descreve a dindmica da inflacdo, onde a equagcdo de movimento para
¢ é dada pela equagdo de Klein-Gordon modificada. Este campo apresenta também um potencial V' (¢),
onde ele induz o decaimento deste campo ¢ até ¢., esta fase é conhecida como a inflacdo césmica.
Ap6s a inflac@o cdsmica, ¢. decaird em outras componentes, reaquecendo o universo, referida como a
dissipacdo do campo Inflaton, isso explicard como o universo transitou da fase inflaciondria para o
estado mais familiar de expansao lenta observado hoje.

A inflacdo acontece antes da era da radiacdo e logo ap6s do incio do Big Bang, com isso podemos

dizer que a densidade e pressao total, poderiam ser descritas por:

PT = Pg) (2.75)
Pr = Pgs (2.76)
sendo py € p, descristas por
12
pr =5 + V(9), (2.77)
12
pr =5 = V(9). (2.78)

Entdo pela equacdo de energia (2.61)), podemos encontrar a evolu¢do temporal deste campo ¢:
b+ 3Ho+V'(¢) =0, (2.79)
onde V'(¢) = %. O estudo das pertubagdes da Eq.(2.79), pode explicar as anisotropias na CMB,
representando as pequenas variagdes de temperatura na radiagdo de micro-ondas que preenche o
universo.
Durante essa fase inicial, as irregularidades na distribui¢ao de matéria deram origem a diferentes
temperaturas na CMB, o que, de acordo com o principio cosmoldgico, ndo seria esperado. A teoria
inflaciondria oferece uma possivel explicacio através da expansao césmica exponencial. Essa expansao

diluiria as flutuag¢des de densidade, resultando em uma estrutura mais homogénea na CMB, porém,

com suas irregularidades.



46

Partindo da equacao Friedmann, podemos modelé-la para a inflagdo:

8nG [ ¢
Py +Vi(g)|. (2.80)
3 2
Quando consideramos que a energia cinética € muito menor do que o potencial, encontramos que
ps = —Dy. Esse resultado indica a mesma caracteristica da densidade do vdcuo py = —pa, € por esse

motivo podemos utilizar o campo ¢ para explicar o vacuo nesta fase, também chamada de “Rolamento

Lento”. Assim, para as equagdes (2.80) e (2.79), encontramos:

H? =~ —— (V(9)), (2.81)

3Hp ~ —V'(¢). (2.82)

Embora a teoria da inflacdo resolva muitos problemas tedricos, ainda ndo houve confirmacao direta.
Observagoes das flutuagdes na CMB ofereceram evidéncias indiretas, mas a deteccao direta de ondas
gravitacionais primordiais associadas a inflacdo permanece um desafio (KOMATSU et al., [2009).

Entretanto, a inflacdo também apresenta desafios, como o problema do fine-tuning, no qual o ajuste
preciso do potencial inflaciondrio apresenta questdes filoséficas sobre a harmonia do universo. A
escolha inicial do Inflaton permanece um mistério, um dos principais estudos atualmente. Apesar
desses desafios, a inflacdo continua a ser uma ferramenta valiosa para entender a evolu¢ao do universo,

fornecendo explicacdes essenciais sobre seus estagios iniciais.

2.2.7 Problemas de ACDM

No modelo ACDM, ha uma série de questdes que permanecem sem resposta, apesar de ser o mais
aceito. Este trabalho se concentra em dois problemas principais: o Problema da Coincidéncia e o
Problema da Constante Cosmoldgica. Além disso, mesmo que de forma simploria, serd abordada a
Tensdo do Hy, uma vez que os modelos desenvolvidos devem evitar agravar essa tensdo. E importante
destacar que existem outras discrepancias no cendrio cosmolégico, como o Problema do og e Tensao

da Curvatura Espacial, que ndo serdo exploradas neste trabalho e analises.

2.2.7.1 Problema da Coincidéncia (PC)

O problema da coincidéncia cosmica ou problema da coincidéncia da densidade, primeiramente
formulado por (STEINHARDT, [1997)), € um dos problemas fundamentais na cosmologia que busca

entender por que a densidade de energia do vacuo e a densidade da matéria se tornaram comparaveis
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em certo momento no tempo césmico, mesmo com suas evolucdes tao distintas (veja também em
(WEINBERG, |1989; WEINBERG,; [2008))).

Durante grande parte da historia césmica, a densidade de energia do universo foi dominada pela
matéria, composta por matéria baridnica, matéria escura e radiagdo, enquanto a energia do vicuo A,
foi muito pequena em comparacdo. Em tempos relativamente recentes, ha alguns bilhdes de anos,
a densidade de matéria e a densidade de A se tornaram compardveis, quando a aceleragdo cosmica
comegou a predominar.

Este ponto de transi¢do € intrigante, pois as duas densidades diferem demais em relagdo as suas
evolugdes temporais e magnitudes. Elas sdo tao diferentes, pois a energia do vacuo € constante em
toda a histdria cosmica, enquanto a matéria decai com a~3. Assim, a matéria ird se diluir 2 medida que
o Universo se expande (VELTEN; MARTTENS; ZIMDAHL, [2014).

Complica-se ainda mais quando desconhecemos o funcionamento fisico destas energias, como
sabemos pouco da natureza de ambas as componentes, A e matéria escura, surge a pergunta: por que
somente recentemente essas duas densidades se tornaram compardveis em ordem de grandeza? Seria
essa uma consequéncia do modelo, ou seja, uma simples coincidéncia ou um problema do modelo
padrao? Como dito no livro de (D’INVERNO, 1992), “whenever we find coincidences in a physical
theory, we should be highly suspicious about the theory”, essa observacdo nos leva a questionar se
estamos realmente diante de uma mera coincidéncia. Na fisica, coincidéncias frequentemente apontam
para fendmenos subjacentes mais profundos, sugerindo que a teoria atual pode ser incompleta ou
necessitar de uma andlise mais aprofundada para compreender completamente a situagao.

Este problema levanta discussdes sobre possiveis explicagdes, incluindo sugestdes de que essa
coincidéncia pode ser uma caracteristica fundamental de um modelo cosmolégico mais profundo ou
indicar um vinculo entre a natureza da matéria escura e a energia do vacuo. Alguns modelos tedricos
exploram a possibilidade de uma interag@o entre a matéria escura e a energia do vacuo, onde a evolugao
de uma afeta a outra, possibilitando essa coincidéncia observada, sendo esta a intencao deste trabalho.
Outras hipéteses consideram revisdes nas propriedades do préprio A ao longo do tempo césmico,
permitindo que sua densidade se aproxime da densidade de matéria em um determinado ponto.

No entanto, apesar de vdrias teorias e pesquisas, o problema da coincidéncia permanece como
mais um dos enigmas nado resolvidos na cosmologia, sendo motivacdo para a busca de modelos
mais abrangentes e observacdes mais precisas para entender por que essas densidades se tornaram

comparaveis em um momento tdo especifico na evolucido do Universo.
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2.2.7.2 Problema da Constante Cosmoldgica (PCC)

O problema da constante cosmoldgica (A) é uma das questdes principais da cosmologia, que envolve
a natureza e o significado de A proposta por Einstein em suas equacdes de campo (WEINBERG;, 2000;
WEINBERG, 2008). Inicialmente, Einstein introduziu a constante cosmoldgica em suas equacoes
para obter um Universo estdtico, equilibrando a atrac@o gravitacional por um termo constante. Como
Jj4 mencionado em secdes anteriores, décadas depois, evidéncias observacionais da CMB e SNe
Ia, revelaram que o Universo ndo apenas estd se expandindo, mas sua expansdo estd acelerando,
ressignificando ao A. Essa descoberta foi uma surpresa e implicava a existéncia de uma forma de
energia desconhecida, denominada energia escura, frequentemente associada a energia do vicuo, como
uma das principais explicacgoes.

O termo A nas Equacdes de Einstein, se apresenta com um sinal negativo, que por sua vez pode ser

considerado como a energia do vacuo, ja que a EoS do vacuo evolui com w = —1:

<T/,LI/> = —Pvac Guv (283)

pode ser vista a demonstracao em (ZEE| 2010).

Considerando a TQC (veja em (STEINHARDT, 1997; CARROLL, 2001; UZAN, [2009; [ZEE|
2010; ELLIS et al., 2011)), que fundamenta a fisica moderna de particulas, afirma-se que o espago
vazio € definido pelo estado de vacuo, o qual é composto por diversos campos quanticos. Todos
esses campos quanticos exibem flutuacdes em seu estado fundamental (menor densidade de energia)
decorrentes da energia de ponto zero presente em todos os lugares do espaco.

Essas flutuacdes de ponto zero devem atuar como uma contribuicio para A, e quando os célculos sdo
realizados, essas flutuacdes resultam em um valor considerdvel para a energia de vacuo. O problema da
constante cosmoldgica surge devido a discrepancia entre a predicao tedrica da densidade de energia do
vacuo e as observagdes astrondmicas. A energia do viacuo observada se mostra incrivelmente pequena
em comparacdo com as previsdes tedricas, levando a pergunta sobre por que a densidade real € tao
baixa.

Em (WEINBERG, 1989; WEINBERG!, 2000):
{pyac) = 2 x 107 GeV*, (2.84)
esse valor foi estimado pela TQC, enquanto,

{pobs) =~ 1 x 107*" GeV*, (2.85)
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seria o valor estimado pelas observacoes. Desta forma, os valores previstos pela teoria ficam entre
cerca 60 a de 120 ordens de magnitude maiores do que as das observacdes, uma discrepancia que tem
sido chamada de “a pior previsao tedrica da historia da fisica!”.

Segundo (ELLIS ez al.,[2011)), existem trés abordagens possiveis de solu¢des para o PCC:

* Outros campos podem contribuir com densidades de energia negativas que irdo cancelar os
termos positivos e deixar um residuo muito pequeno, como observado; ou talvez haja uma
simetria implicando py,c + A = 0, e seja necessdrio ter campos extras (“quintesséncia’) para
dar a aceleragdo observada. Isso é de fato possivel em principio; por exemplo, cada modo de
um campo de Dirac dd uma contribuicao negativa para a energia do vacuo (portanto, esta € a
op¢do que seria realizada via supersimetria, se a supersimetria ndo fosse quebrada no universo
real). No entanto, é muito dificil fazer isso funcionar na pratica: muitos campos contribuem para
a densidade de energia do vacuo, e é altamente improvavel que eles apenas cancelem o valor

(2.84) com precisao até 120 casas decimais, mas nao exatamente, para dar Eq. (2.85).

* O valor em Eq. (2.84) ¢ apenas um valor esperado: talvez estejamos em um multiverso onde
Pvac assume todos os tipos de valores, e efeitos de selecao antrépica determinam que vivemos
em um dominio do universo onde seu valor Eq. (2.83) estd muito longe do valor esperado. Esta
€ uma solugdo possivel, mas muitos a consideram um ato de desespero, abandonando a ideia de

A como uma constante fundamental em favor de considerar seu valor como contingente.

» Talvez as Equa¢des de Campo de Einstein nao sejam as verdadeiras equagdes efetivas das
interacdes gravitacionais: uma variante das Equacdes de Einstein surge da teoria subjacente da

gravidade quantica, e nega o efeito gravitacional do vécuo.

Desde a teoria da relatividade com a inclusido de A, ainda ndo se sabe ao certo o que seria essa
energia que expande o universo. Uma das principais possibilidades € o vacuo, entdo, para que se possa

excluir ou comprovar, as andlises podem conferir possiveis solu¢des para o PCC.

2.2.7.3 Problema da Tensio de Hy

A Tensdo de Hubble refere-se a uma discrepancia observacional na medi¢ao da taxa de expansao do
Universo, conhecida como constante de Hubble (/), com base em diferentes métodos de observagao.
As medic¢des diretas do Hj, que expressa a velocidade de afastamento das galdxias em relacdo a sua
distancia, tém sido realizadas por meio de técnicas diversas, como a observacdo de supernovas tipo Ia,

CMB, a detec¢do de ondas gravitacionais e a andlise de sistemas estelares dentro da Via Lictea.
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No entanto, as estimativas da constante de Hubble derivadas desses métodos parecem apresentar
discrepancias significativas. As medi¢des baseadas na radiacdo césmica de fundo, obtidas por missoes
como Planck, tendem a sugerir um valor em torno de H, ~ 67km/s/Mpc, enquanto medi¢des
provenientes de supernovas tipo Ia e outras observacdes locais apontam para um valor mais alto,

aproximando-se de Hy ~ 74 km/s/Mpc.

Figura 4 — Grafico com restri¢des de 68% de CL da constante de Hubble H,.
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Shajib et al. (2019), STRIDES: 74.2?:&
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Fonte: Artigo (VALENTINO ez al. 20214).

Na ¢ mostrado que existe uma discordancia significativa entre as medic¢des tardias e
precoce do Universo. Com base na referéncia (VALENTINO er al.,[2021b), com o aumento da precisdo

e quantidade de observacdes, surgem discrepancias significativas entre parametros cosmoldgicos-chave

previstos pelo modelo ACDM, como podemos ver na imagem abaixo:
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Figura 5 — Diminui¢@o dos erros com dados de SNe Ia conforme os tltimos 21 anos.
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Fonte: Artigo (RIESS er all,2022).
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Esta tensdo € uma das mais significativas para a cosmologia, com uma discordancia de 40 a 60 nas
previsdes do H entre as sondas de tempo inicial e determinacdes independentes do modelo ACDM a
partir de medi¢des locais de distancias e desvios para o vermelho.

A diferenca entre as estimativas da constante de Hubble levanta questdes importantes, pois sugere
a possibilidade da existéncia de fendmenos ou parametros cosmolégicos ndo compreendidos ou
considerados nos atuais modelos. As tentativas de resolver essa discrepancia envolvem investigacdes
aprofundadas sobre possiveis erros sisteméaticos nas medi¢des, além de consideragdes tedricas sobre a

existéncia de nova fisica ou fendmenos cosmoldgicos que possam explicar essa divergéncia.
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2.2.8 Aspectos Observacionais Cosmolégicos: Independente de Modelos
2.2.8.1 Redshift e Fator de Escala

Neste breve contexto, exploraremos a relacdo entre o redshift (2) e o fator de escala (a). A
importancia desta relacdo torna-se evidente, uma vez que a luz desempenha o papel fundamental
nas informagdes observacionais, sendo a base dos principais dados astrondmicos e cosmoldgicos.
O redshift € dado pela equacdo (2.62)), onde temos uma variagdo do z indicando seu desvio para o
vermelho ou azul, sendo igual a variacdo no comprimento de onda observado pelo comprimento de
onda emitida, dividido pelo comprimento de onda emitido. Podemos considerar ainda:

No

z+1= =

Y (2.86)

esta relacdo pode ser vista em (SARTORI, 1996).

Para entender os aspectos observacionais, é necessario utilizar o redshift, ja que a luz € nossa
principal ferramenta como ja citado. Além disso, a luz, foi uma das primeiras particulas a viajar
livremente apés o Big Bang com poucas interferéncias ou perturbacdes. Certamente torna-se uma das
poucas informagdes adicionais sobre o fator de escala, ja que a outra opcao seria ondas gravitacionais
primordiais, que ainda nao foram detectadas.

As observacgdes feitas com o auxilio da luz sdao baseadas no desvio de frequéncia das ondas
eletromagnéticas. Portanto, para analisar este espectro de frequéncia, € necessdrio definir um sistema
de coordenadas na métrica FLRW, onde consideramos um raio de luz vindo em nossa direcao radial.

Considerando a Eq. (2.2) com ds? = 0, e as coordenadas dff = 0 e d¢ = 0, temos:

dr

dt = +a(t)—————
O =

(2.87)

essa integral de linha nos proporciona uma ideia do comportamento do fator de escala através dos
dados de redshift.

Para a Eq. (2.87), devemos considerar que estamos no centro do nosso universo observével.
Portanto, a medida que o tempo passa enquanto esse raio de luz se desloca em nossa direcdo, r tende a

zero, implicando em um sinal negativo. Assim, temos:

d

/tO_t_/”‘_d?" (2.88)
te alt) Jo 1T—kr? .

onde t, é o tempo em que o raio de luz chega até nés, e t. e . sdo, respectivamente, o tempo e a

distancia inicial do raio de luz.
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Ao tomar a derivagdo da Eq. (2.88), podemos encontra a seguinte relacao:

- =0, (2.89)

(2.90)

1sso ocorre porque r ndo depende de ¢, resultando em uma relagdo em que o tempo e o fator de escala
dos sinais emitidos sdo iguais aos do momento de chegada.
Sabemos que, para ondas, o inverso do tempo é a frequéncia, portanto v, = §t;' e vy = 6t;".

Substituindo essas relagdes na Eq. (2.90), encontramos:

1 1
vea(t.) - voa(to)’ 2.91)
IZ0) B Cl,(te)
l/_e = a(to)’ (2.92)

a(to)
1 = 2.93
tz=— )’ (2.93)
na cosmologia, comumente considera-se a(ty) = 1 e a(t.) = a(t) = a, resultando em:
1
1+2z=—. (2.94)

a(t)

Dessa forma, encontramos uma relagdo direta entre o redshift e o fator de escala. Essa equagdo € de
extrema importancia para os vinculos cosmoldgicos e para as dedugdes das equacdes de Friedmann ao
longo do trabalho. Vale ressaltar que a diminui¢@o do fator de escala na Eq. (2.93) leva a um blueshift,
J4 que o comprimento de onda serd diminuido, e o contrério leva a um redshift. Esse efeito pode ser
associado ao efeito Doppler.

A distancia propria, dada pela equagdo abaixo, possui trés resultados possiveis, dependendo da

curvatura espacial. Esta integral nos revela a distancia para qualquer raio de luz na coordenada radial.

sinh™'(r) — k=-1

d(r,t):a(t)/or\/%:a(t)x r 5 k=0

sin~i(r) — k=+1
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2.2.8.2 Distancias Cosmoldgicas

A distancia de luminosidade € uma medida importante na cosmologia que descreve a relagao
entre a luminosidade intrinseca de um objeto celeste e sua luminosidade observada. A formula para

luminosidade aparente de uma fonte é dada por:

L

t= drr2a2(to) (1 + 2)2

(2.95)

onde a luminosidade é dada para qualquer z na coordenada radial 7.
Partindo da equac@o anterior podemos reescrevé-la considerando distancia de luminosidade d,

usando a relacdo:
dp = ra(ty)(1+ z), (2.96)
desta forma, encontramos a relacao de luminosidade aparente e absoluta:

= . 2.97
L™ 4me 2.97)

Usando novamente Eq. (2.2), podemos encontrar r(z) como sendo:

" d o dt
/ L / e (2.98)
0 V1 —kr? t(z) a(t)

resolvendo a integral de ambos os lados, temos:

r(z) = S [ /t ::) %} | (2.99)

senh '(y) sek = —1
Sly) = Y sek=0

Onde:

sen"!(y) sek=+1

Assim, para o universo espacialmente plano, £ = 0, que € o nosso interesse nesse trabalho,

encontramos que:

dy(z) = 152 / dz (2.100)
0
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A distancia angular, denotada por d 4, € outra medida importante na cosmologia, especialmente
quando se trata de determinar tamanhos angulares de objetos celestes. Ela estd relacionada a distancia

de luminosidade e a geometria do universo. Pode ser definida pela seguinte equacao:
dy = — (2.101)

6 é o angulo formado por s uma distincia prépria, normal a linha de visada, igual a a(t.)r.0, sendo .
e t. respectivamente a coordenada radial comdvel e tempo referente a quando o raio de luz foi emitido.

Desta forma podemos considerar:
da = a(te)red. (2.102)

Usando a Eq. (2.96) e a Eq. (2.102)), podemos encontrar a razdo entre as duas, relagdo essa
conhecida como relag¢do de dualidade de Etherington (ETHERINGTON, |1933):

dr

dy = ————.
AT (1122

(2.103)

As distancias cosmoldgicas desempenham um papel crucial nas anélises, pois permitem vincular os
dados de redshift com os modelos cosmoldgicos por meio da fungdo de Hubble, H(z). Essas distancias
ajudam a quantificar a expansao do universo ao longo do tempo e fornecem informagdes essenciais

para testar as teorias sobre a estrutura e a evolugao do universo.

2.2.8.3 Idade Cosmologica

Como visto anteriormente, hi uma conexao intrinseca entre fator de escala e redshift. Assim,
podemos perceber que existe uma ligacdo do redshift com o tempo também, pois a luz que viajou
desde de sua fonte até nds levou um tempo. Quanto maior o redshift de um objeto, maior a distancia
percorrida pela luz emitida por ele e mais longe no tempo cosmoldgico estamos observando. Vale
ressaltar que a relac@o entre redshift e tempo cosmolégico depende das caracteristicas do modelo
cosmolégico adotado.

Com estas consideracdes, podemos supor que o inicio do tempo corresponde ao fator de escala

igual a zero. Podemos usar a equacgdo abaixo, para saber a idade cosmoldgica do universo em fun¢do
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do fator de escala:

da

@ _; 2.104

W ( )
dt = 2% (2.105)

- aH’ )

Integrando a equacgdo anterior e considerando o tempo inicial igual a zero, e mudando para o

redshift, obtemos:

t(z) () dz'
dt= | — 2% 2.106
/0 / A+ ) H() (2109

o0 dZ/
t(z) = / el (2.107)

Embora a determinacdo da idade cosmoldgica ndo seja um dos focos deste trabalho, é importante
observar que ela também € definida pelo redshift, mostrando a relevancia dos dados cosmoldgicos com
alta precisdo, que s@o frequentemente utilizadas em andlises cosmoldgicas.

De forma expositiva, serdo apresentadas brevemente algumas das principais eras cosmoldgicas, até

o momento presente de sua evolugdo:

Figura 6 — Evoluc¢do do Universo: Eras cosmoldgicas.
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Fonte: Retirado da internet.
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. Era de Planck: A fase mais antiga conhecida da histéria do universo, que ocorreu nos primeiros

momentos apds o Big Bang, antes de aproximadamente 10~%® segundos.

. Era da Inflagdo Césmica: Aconteceu logo apés a era de Planck, comegando por volta de 1073
segundos ap6s o Big Bang e durando até aproximadamente 10732 segundos. Um periodo
hipotético logo ap6s o Big Bang, onde o universo passou por uma rapida expansio exponencial,

resolvendo problemas como a planicidade e a uniformidade do universo.

. Era da Radiac@o: Comegou apds a inflagdo, por volta de 10732 segundos apés o Big Bang, e
durou até cerca de 47.000 anos apds o Big Bang, quando a energia da radiacio tornou-se menos
dominante que a matéria. Apods a inflagdo, o universo estava preenchido principalmente com
radiacdo, como fotons e neutrinos (sendo esta radiacdo, a que se refere a CMB). Durante esta era,
a radiacdo dominava e 0s processos térmicos eram extremamente importantes para a evolucao

cosmica.

. Era da Matéria: Comecou aproximadamente 47.000 anos ap6s o Big Bang e durou até cerca de
5 bilhdes de anos apés o Big Bang, quando a A comegou a dominar a expansio do universo. A
medida que o universo esfriava e dilufa, a matéria comegou a dominar a densidade de energia do
universo. Durante esta era, a formacao de estruturas como estrelas, galdxias e aglomerados de

galéxias foi possivel devido a atracdo gravitacional entre particulas de matéria.

. Era da Energia Escura (ou Aceleracdo Césmica): Comegou aproximadamente 5 bilhdes de anos
apos o Big Bang e continua até os dias atuais, caracterizada por uma expansdo acelerada do
universo devido a presenca de uma misteriosa forma de energia chamada energia escura. Esta era

¢ marcada por uma expansao acelerada do universo e é o periodo em que estamos atualmente.

S6 algumas das eras cosmoldgicas foram comentadas acima, para um estudo mais detalhado, consulte
as seguintes referéncias (WEINBERG, |1972; DODELSON, 2003 WEINBERG, |2008; PIATTELLA,
2018).

2.3 MODELOS COSMOLOGICOS ALTERNATIVOS

Até agora, o que foi descrito no trabalho destaca a importancia de A, por ter sido fundamental

na transformagdo da cosmologia, impulsionando o desenvolvimento do modelo ACDM. Apesar das

numerosas descobertas que corroboram esse modelo, ele ainda enfrenta desafios, especialmente

relacionados a constante cosmoldgica, como mencionado. Isso leva a exploracdo de vérias abordagens

para resolver esses problemas.
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Segundo (JESUS| 2010), existem trés principais abordagens para explicar a expansdo acelerada do

universo com base nas supernovas, o que reforca a considera¢do de modelos cosmoldgicos alternativos:

* A primeira forma seria manipular a constante A, preservando o principio cosmoldgico e a Teoria
da Relatividade Geral. Isso se reflete nas equacdes de Friedmann, onde A pode ser qualquer
outra energia com pressao negativa que acelera o cosmo, ou ainda como criacao de matéria a

partir das flutuagdes quanticas;

* A segunda possibilidade, seria mantendo a isotropia e Teoria da Relatividade, mas violando a
homogeneidade do Universo. Desta forma teriamos métricas distintas a FWRL, recaindo em

modelos diversos;

* A terceira maneira, considera uma reformulagdo da gravitacdo seja ela teorias de F'( R) na Teoria

da Relatividade Geral, gravitacdo quantica, ou teoria com branas.

Para cada uma dessas categorias mencionada, existem varios modelos estudados. A seguir, discuti-

remos alguns deles.

Primeira categoria:

» A(t)CDM: Este tipo de modelo leva em conta a intera¢@o entre matéria e energia do
vacuo, assim resultando em uma constante cosmoldgica que varia com o tempo. Ele

permite que a taxa de expansio do Universo evolua ao longo do tempo;

* XCDM: Neste modelo, a componente escura do Universo € descrita por uma equacao
de estado genérica w = px/px, onde o pardmetro w pode variar com o tempo, per-
mitindo diversos comportamentos para a energia escura(Il URNER; WHITE, 1997
CHIBA; SUGIYAMA; NAKAMURA||1997; CHIBA; SUGIYAMA; NAKAMURA|
1998; (CHEVALLIER; POLARSKI, 2001; LINDER| 2003; LIMA; CUNHA; ALCA1
NIZ, [2003; JESUS et al., 2024; PEREZ; PARK; RATRA| 2024; GOMEZ-VALENT;
PERACAULA| 2024);

* XCDM interagente: Similar ao modelo XCDM, mas inclui intera¢des entre a matéria

escura € a energia escura;

* CCDM: Neste modelo, a constante cosmoldgica é substituida por um termo que de-
pende da densidade de matéria do Universo, devido as flutuacdes quanticas do campo
gravitacional, onde se cria matéria escura fria com pressdo negativa (ZIMDAHL;

PAVON, 2001; WANG; GONG; ABDALLA| 2005; WANG; LIN; ABDALLA| 2006;



DAS; CORASANITI; KHOURY!/ 2006; WANG et al.l 2007; [FENG et al., 2007
DELLIOU; BERTOLAMI; PEDRO, 2007; WANG et al.,[2008; JESUS et al., 2008}
BERTOLAMI; PEDRO; DELLIOU, 2008; BOEHMER et al., 2009; PEREIRA;
JESUS. 2009; PAVON; WANG!, 2009; VALENTIM; JESUS| 2020; TREVISANTI;
LIMA| 2023; CARDENAS; CRUZ, 2024);

» Campos Escalares: Sao modelos baseados em campos escalares, como o Quintessén-
cia, que introduzem um novo campo escalar no Universo que pode evoluir com o
tempo e fornecer uma fonte para a energia escura (RATRA; PEEBLES, 1988; |[PEE+
BLES; RATRA| [1988; (CALDWELL; DAVE; STEINHARDT, |1998; |CARROLL/
1999; WANG et al.| 2000; BALAJI; BRANDENBERGER, 2005; ESCOBAL; JE;
SUS; PEREIRA| 2021));

* Gas de Chaplygin: Este modelo propde que a energia escura seja representada por
um fluido exético com uma equagao de estado especifica, conhecida como Gas de
Chaplygin, por sua vez um modelo de Quartesséncia. Desta forma este fluido pode
ter inicialmente pressdo nula e posteriormente negativa, fazendo o papel da matéria
e energia escura (KAMENSHCHIK; MOSCHELLA; PASQUIER, 2001; BILIC;
TUPPER; VIOLLIER, 2002; BENTO; BERTOLAMI; SEN;, [2002; LIMA; CUNHA;
ALCANIZ, 2008; LIMA; CUNHA; ALCANIZ, 2009; SANTOS; JESUS| 2010;
POPOLO et al,2013; PRETEL; DUTRA; DUARTE, 2024);

Segunda categoria:

* Modelos de Lemaitre-Tolman-Bondi (LTB): Esses modelos descrevem o Universo

como uma colecao de regides esféricas em colapso ou expansao, com diferentes
taxas de evolugdo ao longo do tempo e do espaco ((LEMAITRE,|1933; TOLMAN,
1934} |CELERIER| 2000; [CELERIER, 2007; CELERIER, 2010));

* E outros como modelos de fractais, modelos de perturbagdo de curvatura, modelos

de vazio.

Terceira categoria:

* Modelos F'(R): Esses modelos sdo uma extensdo da teoria da gravitagdo de Eins-
tein, onde a acdo gravitacional € descrita por uma fun¢do arbitraria da curvatura
do espago-tempo, denotada como F'(R), exemplos em ((KERNER, 1982; BAR-
ROW; OTTEWILL, 1983; VOLLICK, 2003; [VOLLICK, 2004; ALLEMANDI;
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BOROWIEC; FRANCAVIGLIA| 2004; ALLEMANDI et al., 2005, JESUS, 2019;
PEREIRA et al.,2019));

* Modelos de Brana: Propde uma dimensdo espacial a mais, onde apenas gravitons
a percebem, assim diluindo a gravidade, exemplos em ((DVALI; GABADADZE;
PORRATI, 2000; DVALIL; GABADADZE, 2001)).

* Modelos Cinemadticos: Esses modelos introduzem uma terceira ou quarta derivada
da escala do fator c6smico em relac@o ao tempo, conhecida como “jerk” e “snap”.
A inclusdo do termo jerk e snap nas equacgdes de evolucdo do Universo permite
descrever variagdes na taxa de expansao cosmica ao longo do tempo, indo além do
modelo de Friedmann padrdo, exemplos em ((RIESS et al.,[2004; CUNHA, 2009;
GUIMARAES; CUNHA; LIMA| 2009; JESUS et al., 2020; BENNDORF; JESUS;
PEREIRA| 2022))).

Com base nessas justificativas, abordaremos modelos A(¢)CDM, com o objetivo de resolver o PCC,

PC, e possivelmente aliviando a Tensao de H.

2.4 MODELOS DE A (t)CDM

Os modelos cosmoldgicos com decaimento do vacuo exploram a possibilidade de que A nio seja
constante no tempo, mas sim varidvel, ou seja, um A(¢). Esses modelos propdem que a energia do
vacuo ndo € estdtica, mas pode decair ou se modificar ao longo do tempo, alterando, consequentemente,
o H,.

A ideia de uma A(t) varidvel pode surgir de vdrias teorias fisicas alternativas, como algumas
extensoes da Teoria da Relatividade Geral ou da fisica quantica aplicada a gravidade. Esses modelos
sao normalmente referidos como A(¢)CDM, pois apenas modificam a componente constante A presente
no Modelo ACDM.

Essencialmente, esses modelos sugerem que a energia do vacuo nao € constante, mas algo dindmico
em relacdo ao tempo, podendo entdo diminuir ou aumentar, o que implicaria em interacdes com
a matéria. Embora teoricamente interessantes, esses modelos ainda estdo em fase de pesquisa e
investigagdo ativa, e muitas questdes permanecem sobre como exatamente o A(t) poderia ocorrer e

como poderia ser observada ou testada experimentalmente.

2.4.1 Desenvolvimento dos Modelos com Decaimento do Vacuo

A suposta “lei de decaimento do vacuo” sugere uma variacao na densidade de energia do vacuo

ao longo do tempo cdsmico, levando a uma mudanca em A. No entanto, essa ideia estd sujeita a



61

diversas abordagens tedricas e ndo h4 consenso sobre como isso ocorreria ou se de fato acontece. E ao
mesmo tempo a validade desses modelos ainda ndo foi confirmada por evidéncias observacionais e
experimentais robustas.

O termo A associado entdo a densidade de energia do vacuo (py,.) pode ser representada pela

equagao:

8rG

No entanto, a abordagem das soluc¢des para o PCC, PC e Tensdo de H serd delineada considerando
a ampla gama de modelos A(¢). Inicialmente, apresentaremos algumas dessas variagdes, e em seguida,
discutiremos as razdes por tras da escolha dos modelos para este estudo.

Seguindo a linha cronolédgica segundo (ALMEIDA, |2020), um dos primeiros estudos na utilizagdao
de um termo varidvel no tempo para a constante cosmoldgica ocorreu em 1986 com Ozer e Taha
(OZER; TAHA,|1986; OZER; TAHA| 1987), de forma fenomenoldgica. Nesse modelo, propuseram
que a soma das densidades de matéria e radiacao deveria ser igual a densidade critica, mantendo uma
entropia sempre positiva. O modelo apresenta um termo A = a%

Em 1990, Chen e Wu empregaram uma andlise dimensional para validar um modelo em que A é
proporcional a a2, semelhante ao modelo anterior, pois é uma generalizagio considerando qualquer

curvatura espacial (CHEN; WU, 1990). A equacdo que descreve esse modelo € a seguinte:

Py [La]"
aidd 2.109
pala) o 8rG [ a |’ ( )
Aqui, Pp; representa a densidade de Planck, dada por —hcé,g, e Lp; € o comprimento de Planck, igual

hG
a =

. As constantes h e h = % correspondem a constante de Planck e constante de Planck reduzida

respectivamente. Essa equacgdo expressa a relacio proposta por Chen e Wu, relacionando a py e Pp;, €

o comprimento de Planck, incorporando o fator a que representa a expansao do universo.
Escolhendo n = 2, para a equacao anterior, conseguimos cancelar a constante de Planck, ja que

para a teoria da relatividade sendo uma teoria cldssica, € interessante que os termos da teoria quantica

sejam nulos, com isso temos:
— = ppla) = . (2.110)

Logo depois em 1992, (CARVALHO; LIMA; WAGA, 1992)) utilizaram do mesmo termo dimensio-
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nal, porém acrescentado um novo termo /:

A(H,a) =3 <5H2 + 12) , 2.111)
a
o fator 3 € colocado por conivéncia matemaética.
Alguns anos depois, foi proposto um novo modelo, que introduzido um novo modelo que permitia a
transicdo entre uma expansao desacelerada para a acelerada (LIMA; MAIA,|[1994; LIMA; TRODDEN|,
1996} PERICO et al., 2013). Neste contexto, mais tarde (SHAPIRO; SOLA| 2002) propuseram uma

modificacdo ao modelo:

A(t) = ¢y + BH?, (2.112)
co = 8mGppo, (2.113)
8= M7 (2.114)

Pf =+ pa

onde c; e (3 sdo constantes, ¢y representa um termo constante com semelhancas ao modelo padrao,
enquanto [ tende a zero, uma vez que seus componentes sao provenientes do modelo padriao. Esse
modelo o recupera o ACDM, solucionando assim o problema da transi¢ao.

O préximo modelo € uma generaliza¢ao do anterior, incorporando agora uma variacdo temporal

para [3:

H

B(t) =v+a (F) , (2.115)
I

Nesta expressdo, v e « sdo constantes, e /; € o parametro de Hubble no inicio do universo. O termo v
é utilizado como |v| = O(1073), atuando como uma pequena corre¢io para a dinAmica do universo
recente. Este modelo foi investigado por outros pesquisadores, variando os valores das constantes como
em (MAIA; LIMA, [2002; BASILAKOS; PLIONIS; SOLA, 2009; GRANDE et al.| 2011; ALMEIDA,

2020). De forma generalizada este modelo assume a seguinte forma:
A(t) = co + B(t)H?, (2.116)

Diferente dessas abordagens anteriores, os quais os termos sdo pensados de forma mais fenomeno-
l6gica, existe outras abordagens para trabalhar com o vacuo. Uma delas seria o RVM, onde o viacuo
se comporta de forma dinamica, assim possibilitando matematicamente, obter as equagdes partir da
Teoria Quantica de Campos em Epacos Curvos. Muito dos termos ja mostrados nos outros modelos,

sdo encontradas nesta abordagem.
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Algumas das primeiras propostas desse modelos foram sugeridas por Ilya L. Shapiro e Joan Sola,
(SHAPIRO; SOLA| 2000; BABIC et al.| 2002; SHAPIRO; SOLA| 2002; SHAPIRO et al., |2003;
SOLA| 2013). Esta abordagem justifica a evolugdo temporal de A através das flutuagdes quanticas
presentes no vacuo. De acordo com o entendimento moderno, a Fisica de Particulas pode ser descrita
com sucesso pelo Modelo Padrao (SM) das interagdes fortes e eletrofracas. Como subproduto, no
entanto, a introdu¢ao de um potencial escalar de Higgs leva a um valor nao nulo da energia do vacuo,
que pode ser interpretado como uma contribui¢io direta para a constante cosmoldgica na acao de

Einstein-Hilbert para o campo gravitacional:

1

Para resolver o PCC, normalmente introduz-se um termo cosmoldgico de vacuo A, com sinal

oposto. A A, (observédvel) que entra na a Eq. (2.117) é entdo:
Aph = Aind + Avac- (2.118)

Desta forma podemos interpretar que o A, observado hoje baseado nos dados, na verdade ndo seria de
fato um problema, j4 que teoricamente estarfamos associando ao “A,;,”, seria 0 “A;,4”, que se obtém
teoricamente pela teoria de campos quanticos. Sendo assim deveriamos considerar que a contribui¢do

do véacuo € dada por:
Avac = Aph - Ainda (21 19)

pois desta forma explicariamos o porque o observado é tdo pequeno em comparacgio a teoria. O A, é
chamado de Running Vaccum.

No entanto, a equagao requer renormalizagdo, pois existem vdrias possibilidades de
defini¢do, como, por exemplo, excluir neutrinos ou férmions dessa contribuicdo do A;,4. Considerando
que podemos modelar um comportamento para o A,,., € compreensivel que ele possa variar com o
tempo (dependéncia temporal, A,..(t)), uma vez que teoricamente ndo faz sentido considerar A;,q = 0
(SHAPIRO; SOLAL 2002).

Recentemente nos tltimos anos, no RVM foram realizadas andlises mais rigorosas dentro da teoria
quantica de campos em espagos curvos. A derivacao da forma final do RVM pode ser encontrada
com mais detalhes nas Refs. (MORENO-PULIDO; SOLA| 2020; MORENO-PULIDO; PERA+
CAULA| 2022b; MORENO-PULIDO; PERACAULA, 2022a; MORENO-PULIDO; PERACAULA;
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CHERAGHCH]I, 2023):

3\ T ,
PoacH) = puae(My) + (87T GN> [yeff(H)H n I/H} , (2.120)
onde
1 M2 /1 m?> [ H?
Derr(H) = ——= || = — 1+ —5In|— 4 2.121
i = o (5-) (14 g g ]) o] e
€
2 A M2
=T X 2.122

Mp € a massa de Planck, My é a massa na escala inflaciondria, Gy é a constante gravitacional de

Newton, £ € o acoplamento ndo-minimal de  com a gravidade, e \{, A5 sdo coeficientes (dimensao

+2) dada pela expressdo o; = 725 M2 (i = 1,2).

Esta Eq. (2.122)), pode ser escrita na forma da VED (Densidade de Energia do Véacuo Dindmico,

do inglés, Dynamical Vacuum Energy Density), que € expressa da seguinte forma:

4
p(H (co +vH? + ai) , (2.123)

)= §xGn H?

onde ¢y € uma constante de dimensao +2 em unidades naturais, relacionada a p. H; € constante de
Hubble na escala da inflagdo, com dimensao +1 (as dimensdes estdo associadas as 4 dimensdes do
espago-tempo, detalhes em (MORENO-PULIDO; SOLA, 2020)). Os termos v e « sdo coeficientes
adimensionais, o v esta relacionado a v, s, mostrado anteriormente. Essa expressdo estendida para a
VED, envolve termos de H? e H*, podendo produzir uma inflacdo bem-sucedida com saida graciosa no
universo primordial e deixa uma forma efetiva de VED dinamica para o Universo presente (MORENO-
PULIDO; SOLA| 2020). Vale ressaltar que H e 7 decaem com o logaritmo da fungdo, pds infangao,
desta forma se tornam negligencidveis no universo recente, como podemos ver na Eq. (2.123)). Ja os
termos ¢y e vH? das Eq. (2.123)), estdo presente nos modelos fenomenoldgicos, jé citados.

Na préxima capitulo, serdo explorados os modelos abordados neste trabalho para andlises, nos quais
alguns dos termos presentes tanto nos modelos fenomenoldgicos quanto no RVM foram utilizados

para resolver o PC e PCC, e possivelmente aliviando a Tensao de Hubble.



65

3 MODELO GERAL A,(t)CDM E CLASSES DE MODELOS

A discussao anterior, apresentamos algumas abordagens para o modelos com decaimento do vacuo,
que motivaram propostas de A dependente de funcdes de a e H. Além disso, combinamos essas
fun¢des com um termo constante, para garantir que o modelo incluisse 0 ACDM como caso particular.
Dessa forma, buscaremos entender qual desses termos pode contribuir mais para a evolu¢@o do universo.

Portanto, os modelos estudados sdo derivados da seguinte dependéncia de A:
a/
Ag= =+ BH” + A, (3.1)
a

Consideramos o modelo geral A, e os casos especificos dessa dependéncia A4, em que, em cada caso,

a contribui¢do de um parametro € negligenciada, conforme resumido na Tabela

Tabela 1 — Resumo das classes de modelos considerados no trabalho.

Modelo A Pardmetro Fixado
A < + BH? A=0
Ay 3—; + A p=0
A3 5H2 + )\* o =0

Fonte: Produc¢do do préprio autor.

Analisaremos, portanto, quatro modelos A(t), o Modelo Geral A, e seus derivados, os quais

chamamos de classes de modelos, Modelo A;, Modelo A; e Modelo As.

3.1 EQUACAO DE EVOLUCAO PARA A,

3.1.1 Conservaciao de Energia

Como agora queremos formular as equagdes de Friedmann de forma generalizada, ou seja, para
qualquer modelo cosmoldgico, sem a necessidade de refazer todas as contas. Devemos incluir todos os
componentes de energia que contribuem para o universo, desde os estdgios mais antigos até os mais

recentes, de modo que pr e pr é dada por

PT = Pm + Pr + P, (3.2)
DT = Pr + DA = % — PA- (3.3)

Existem duas consideracdes importantes nas equacdes anteriores. A primeira diz respeito as

densidades e pressdes da matéria escura (o4, Pam) € da matéria baridnica (p, py), €Xpressas por
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Pm = Pdm + Po © Pm = Pam + Dp- A segunda considerac@o é que pg,,, ndo aparece na Eq. (3.3),
pois supomos que a matéria escura fria € sem pressdo e a matéria baridnica por ser considerada
negligenciavel. A seguir, explicaremos o motivo pelo qual essas equacdes assumem essa forma.
Resolvendo a Eq. (2.61)), encontramos as relagdes de densidade para cada componente hoje. Entéo
para resolver analiticamente esta equacdo, devemos considerar p = wpc?, sendo —1 < w < 1, onde

para cada valor que w assumir, representard uma equagao de estado, assim temos que:

—1  — Energia do vécuo — p= —pc?
w=4 0 — Matéria sem pressaio — p =0
+1/3 — Radiagdo —  3p = pc?
Para o primeiro caso, onde w = —1, dizemos que € a densidade do vacuo (p,), pois nas Equacdes
de Campo de Einstein, percebemos que assumi a mesma forma de Ag,, = —Ac?. Para o caso da

matéria sem pressao, entendemos que este tipo € ndo relativistica, assim como a matéria escura e
matéria baridnica. A equacao de estado com w = % reflete caracteristicas especificas das particulas
relativisticas, assim como a radiacdo, que em equilibrio térmico, sua distribuicdo de energia é descrita
pela lei de Stefan-Boltzmann. Desta forma, w = %, estd coerente com o comportamento da radiacao,
incluindo particulas relativisticas (como neutrinos).

Com isso podemos encontrar de fato a solu¢@o analitica para Eq. (2.61)), reescrevendo-a com a

relacdo p = wpc*:

pr+3H(1+w)py =0, (3.4)
1 d,Of 1da
—— =-3-—(1 . 3.5
py dt adt( +w) (3-3)

Integrando dos dois lados Eq. (3.5)), obtemos a seguinte expressao:

In|pf| = -3(1+w)n|a| + C, (3.6)
elnlos| — gnlal 720+ C, (3.7)
pp = Ka 30+ (3.8)

vale ressaltar que &K = e*. Agora impondo condic¢des iniciais para a equacdo, ay = 1 encontramos

pro = Kag® "™, (3.9)

pro = K, (3.10)
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portanto temos que a solugdo de Eq. (3.8)) é

pr = proa’t ). (3.11)

Tendo uma relagdo para as fungdes de densidades, em relacdo as densidades hoje e as equacdes de

estado, podemos definir as seguintes equagdes:

Pam = Pamoa 0 = pgoa?, (3.12)
py = poa 200 = poa®, (3.13)
pr = proa 1% = poa ™. (3.14)

A partir daqui, serd sempre interessante mudarmos do fator de escala para o redshift, ja que os dados

disponiveis sdo obtidos por z.

Pam = pamo(1 + 2)?, (3.15)
Py = pro(l + 2)%, (3.16)
pr = pro(1+ 2)%. (3.17)

Considerando a possibilidade de uma interacio entre matéria escura e A, as equagdes de continui-

dade agora podem ser escritas da seguinte forma:

P+ 3Hpy = 0, (3.18)

pr +4Hp, =0, (3.19)
Pam + 3H pam = Q, (3.20)
pr = —Q, (3.21)

sendo () o termo de interacdo entre a matéria escura sem pressio e o vicuo. Podemos também somar

as equagdes de continuidade dos barions e da matéria escura, obtendo entio:

isso s6 € valido, se consideremos que a interagdo s ocorre entre a matéria escura e energia do vacuo,

sendo este o caso no trabalho em questao.
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3.1.2 Equacoes de Friedmann

O parametro de densidade, (2, se define como a relagdo de razdo entre a densidade atual (ou
observada), py, € a densidade critica p. do Universo de Friedmann. Essa expressao para a densidade
critica se encontra assumindo que A e a curvatura k sejam iguais a zero. Quando se substituem estes

valores na Eq. (2.48), encontramos que:

_ 87G (pm + pr)

H? 3 7 (3.23)
e dividindo por H?,
H\®  87G(pm + py)
(ﬁ) R (3.24)

Entdo como estamos interessado sempre nos valores atuais, podemos entdo encontrar H (a) onde
a = 1, ou seja o universo hoje nos encontramos no fator de escala igual a um e redshift igual a zero,

pois nos consideramos como o centro do universo observédvel, com isso temos:

_ 8nG(pm + pr)

1 S (3.25)
3H?
8 Pm + pr, (3.26)

. 2, . .. . .
esta quantidade % ¢ chamada de densidade critica denominada como p.(a). Agora podemos definir os
parametros de densidades 2y = % para as densidades de energia, esses parametros sao adimensionais

facilitando futuramente nas analises:

Qm(a) = f:((s))? (3.27)
O, (a) = Z EZ; (3.28)
Op(a) = ’;AEZ; (3.29)
o) =~ (3:30)

e apesar do parametro de curvatura ndo ser uma densidade, podemos reescrevé-lo como um parametro
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de densidade como acima. Colocando as equacdes em fun¢do do redshift, temos

O(2) = pp’j((j)), (3.31)
Q. (2) = 28 (3.32)
2 (2) = ZA((ZZ)) : (3.33)
%Qk(z) kCQZ (JZF)Z)Q (3.34)

Por fim usando a eq. (2.48) podemos encontrar uma condi¢do de normaliza¢do, como a seguir:

81G
H(z)? = ”TpT — k(14 2)2, (3.35)
H(z)]? 885G k(1 + z)?
(2) = pT — ( ) ; (3.36)
H(z) 3H(z) H(z)
considerando H (z = 0), temos,
12="T L q,. (3.37)
Pe
1=Qp+ Q4+ Qp + Q, (3.38)
a Eq. (3.38) também pode ser expressa da seguinte forma:
1= Qo + Qo + Qao + Qo (3.39)

onde o subscrito “0”, como ja mencionado, se refere aos valores hoje.
Como ndo estamos mais no modelo padrdo é preciso definir {25 (z). Usando as expressoes (2.108)
e (3.I), podemos encontrar para 2, onde A agora é A, para o modelo geral, podendo variar entre

outros modelos:

pala) A
QA(a’) = pc(a) - W? (340)
o BH? s
QA(&) = %02 + EViE + 32 (3.41)
o 15} As
QA(&) = 30?02 + g + 32 (3.42)



70

em termos do redshift,

A4z BN
3H? 3 3H?

(3.43)

A equagdo (3.43) pode ser alterada para o universo hoje, quando tomamos z = 0. Isso se torna

importante, quando precisamos encontrar os valores atuais de cada componente:

o I5; As
OA0)=Qo= 555 + 3 3.44
onde definimos €2, = 3’\? eq = I‘_"I—; por conveniéncia matematica. A partir disso, podemos escrever
0 0
« COMo:
a=3 (QAO - g - Q)\*> . (345)

Partindo das equagdes [2.48] e [2.49] agora considerando ¢ = 1, onde pr e pr ja foram definidas
anteriormente de forma que possamos entender o inicio da evolucdo do Universo. Utilizaremos as

seguintes equacdes, o qual agora a densidade de radiacao fica explicita:

_ 871G (put+prtpr) K

H? 3.46
3 pex (3.46)
a A G
— = ———(pm +2p, — 2pn). (3.47)
a 3
Ao multiplicar a Eq. por 2 e expandido-la, obtemos:
a 8¢
2= == (Pt pr e pa = 3pa). (3.48)
a (G (G 247G
25 =T (pm + pr + pa) — 3 pr+ 3 PA; (3.49)

podemos perceber que ao isolar a quantidade %(pM + pr + pa) na Eq. (3.46) podemos substituir

H?+ £ em (3:49), desta forma teremos:

i k) 8rG
22— _ <H2 + —2> — T, + 871G (3.50)
a a 3

Como temos uma relagdo para 8wGp, da Eq. (2.108), podemos reescrever a Eq. (3.50) da seguinte

forma:

H?= -2 -2, t A— =, (3.51)
a
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Substituindo & = H + H?2, encontramos

. G k
2 _ 2y " v
H? — 2<H+H> A=, (3.52)
. 817G k
3H? = —2H — — A-—. (3.53)

Agora para que seja possivel realizar as restricdes cosmoldgicas, devemos mudar do fator de escala
para derivadas em relag@o ao redshift (z):

d d
2 _HO+2)L
di (1+2)7

(3.54)
z
Assim para a Eq. (3.53)), temos:
dH 8rG k
—2H(1 — = -3H* - — A~ — .
( +Z> dZ 3 3 pT_'_ 27 (355)
dH H? - A k(1 2
af _ 3 L _SmGp LG L) (3.56)
dz  2H(1+z)  6H(1+z 2H(1+z)  2H(1+2)
dH 3H A7 Gp, A k(14 z)
—_— = 3.57
Gz 242 BH(I+2) 2H(I+2) | 2m (3-57)

substituindo a p,(1 + z) = p,o(1 + 2)* para a densidade da radiagdo, temos

dH  3H  AnGpu(l+2)! A k(42 (3.58)
dz ~ 2(1+2) 3H(1+ 2) 2H(1 + 2) 2H |

H H 4 1+ 2)3 A 1
dH _ 3H  dnGpo(l+2)* F(1+2) (3.59)
dz 2(1—0—2) 3H 2H(1+2) 2H

Devemos ainda substituir pelos parametros de densidades, que por sua vez sao adimensionais, desta
forma temos:

dH  3H QoHZ(1+ 2)* A
dz  2(1+42) 2H

2H(1 + 2) °2H (3.60)

Se usarmos a defini¢do F = Hio, manipulando a equagdo acima, podemos encontra-la em fungao de

E(z), o qual se torna mais interessante por ser uma fun¢io adimensional. Entdo primeiro devemos
dividir tudo por Hy, ficando

dz \Hy)  2Hy(1+ 2) 2HH, 2HHy(1 + 2) 2HH, ‘
dE  3E

aty + Qr0<1 + Z>3 _ QkO(l + Z) A
dz  2(1+2) 2F

— . .62
0F 2HH(1+2) (3:62)
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E por fim, assumindo que o Universo é espacialmente plano (k = 0), conforme indicado pela inflagdo

e pela CMB, obtemos a equagdo geral:

dE 3E Q14 2) A
— = — . 3.63
dz 2(1+2) * 2F 2EHZ(1+ =) (3.63)

Para resolver a Eq. (3.63), devemos primeiro substituir A = Ay:

dE  3E _%QM1+@3_QG+¢F+5EI+%A* (3.64)
dz  2(142) 2F 2E(1+ 2) ' '

Resolvendo a equacao anterior, encontramos duas solugdes:

30, (14 2)%a Qo1+ 2)4

3+ 8  —1+5 1rp | TEPETC

E = i\/2—3+5(1 + 2)73H8(2 4 22)3-F8

(3.65)

como o Universo estd em expansao, escolhemos o sinal positivo para £(z), e impondo as condi¢oes

iniciais F/(z = 0) = 1, temos,

(1422730, (=14 52) + (=34 8) (o — LB+ (1 + B) (=1 + a + 3))]

¢= T-A+8)6-p) ’

(3.66)

e entdo obtemos uma equacao geral, assim possibilitando que todos os modelos necessarios estejam

compilados na seguinte equacao,

(1+ 2P B, (=1 + %) + (=3 + ) (o — QoS + (1 + B)(—1 + a + §))]
(1-8)1+5)(3-p)

N 30, N (1+2)% N Qo(1 4+ 2)*

3—-7 1-3 1+8

E? =

+ (3.67)

3.1.3 Termo de Interaciao

E importante que encontremos o termo de intera¢do dado pela Eq. (3.21)), ja que estamos consi-
derando que existe uma interacao entre matéria escura e energia do vacuo, pois esta interacdo pode

resolver o PC e PCC junto a Tensdo de Hubble. Como temos a relagio (2.108) considerando ¢ = 1,
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substituimos na Eq. (3.21), ficando:

A
Q= et (3.68)
d (o 9
,da=? dH?
20'H dH?
8GQ = = — . (3.71)

dividindo tudo por Hj e sabendo que E = Hio, para obtermos uma equacao adimensional, temos

8rG 2/H 3 dH?
_ _ 2 3.72
H YT e T W a (072)
8rG 200/E B dE?
_ _Z 3.73
YT e Wy 3.73)
87 20F 8 dE?
= - — ) 3.74
Hg Q a? HO dt ( )
Precisamos substituir a equagdo anterior no fator do redshift (z):
87 6] dt dE*
=2aB(1+2)*+ —H(1 — . 3.75
HgQ aB(l+2)"+ - H(+2) - (3.75)
Com isso temos o seguinte termo de interagdo, onde E'(z) é dado pela equagdo (3.67):
87 dE?
Q(z) = T (2) = 2a(1 + 2)*E(2) + BE(2)(1 + 2) (Z) (3.76)

H} dz

3.1.4 Densidades do Vacuo e Matéria Escura

Mesmo com as andlises do termo de intera¢do definido anteriormente, ndo seria o suficiente para
concluirmos algo sobre o PCC e PC. Entdo € necessdrio ainda a defini¢do das densidades de energia do
vacuo p, e matéria escura pgy, ja que cada uma tem sua evolucdo prépria. Para isso podemos usar a

relacdo da Eq.(3.46), ja dividindo-a por H, e deixando em termos do redshift:

H(Z) ’ 87TG(pm +port PA)
= 77
{ H, } 3H3 7 G770
E? = P_m+&_|_,0_/\’ (3.78)
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agora temos como obter uma relagdo para p,,,

Pm _ g2 Pr_ PA (3.79)

Pco Pco Pco

Note que as expressoes estdo de forma adimensional, considerando ser vantajosa para as analises,
seguindo a mesma l6gica das demais equagdes ja obtidas. Contudo, a fim de evitar confusdes de

notagdo e pela auséncia de “simbolos”, as expressdes permaneceram apresentadas de maneira explicita.

Ainda precisamos derivar uma equacao para pg—c(oz), utilizando a equagao (3.40):
pa(2) A
= 3.80
plz)  BHGP G
palz) _o'(0+2)*  BH? A
= 3.81
(0 saz sz T ame (381
1 2 E?
pa_ol+27  BER o (3.82)
Pco 3 3
Com isso podemos encontrar as equagdes gerais para p,,:
- . 1 2 EQ
P _ P o+2)" BET (3.83)
Pco Pco 3 3
m . 1 2 3 —
p_:_P__M+E2 (_ﬁ) —Q,, (3.84)
Lc0 Pco 3 3
m 1 2 FE?(3—
P (14 2yt — 2 H2) B=5 _q, (3.85)
Pco 3
3.2 CLASSE DE MODELOS PARA O UNIVERSO PRIMITIVO
Simplificando a Eq. e incluindo o pardmetro 2,,,9, temos:
1+2)3%P [ 2a 48001 Qo1+ 2)"  a(l+2)? 3.
B (z) = | + 300 + —— - + + . (3.86)
D=5 51 Tl awp) T a-p 35

Esta € uma solucdo geral nos casos em que ¢ {—1, 1,3} e nos possibilita analisar o universo
primitivo. Solugdes para cada um dos trés modelos descritos na Tabela[I] sdo casos especificos de

(3.86), obtidos pela escolha apropriada dos pardmetros. Eles sdo dados por:
* Modelo A; = 2‘—2/ + BH? (\, = 0):

1+ 2P [ 2a 450 Qo(1+2)*  all +2)?
35 P17t T A Taog)

F(z) = L (387)
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* Modelo Ay = 2‘—2/ + X (B =0):
E%(2) = 3714 2)%(3Qmo — 2a) + Quo(1 + 2)* + (1 + 2)? + Qy.; (3.88)

» Modelo Az = BH? + )\, (¢/ = 0):

1 + 2)3_5 |: 4BQTO:| Qr()(l —+ 2)4 BQ)\*
E? = (— 30 + . 3.89
B = Sy Mt T Taos 0%
Para o Termo de interagdo dado pela equacdo Eq. (3.76), precisamos resolver o termo dE;Z(z) , entdo
derivando a Eq. (3.86), temos:
dE*(z)  (3—=B)(1+2)*F { 20 4BQTO] 490,014+ 2)  2a(l +2)
= 30 + . (3.90
dz 30 Fo1 T (1+5) a-p Y
dE?(2) 0 5| 20 46(27«0} 40,01+ 2)2  2a(1 + 2)
= (1 Bl = +30,, + , 3.91
= e [ s 1|+ SR B G20
com isso podemos obter uma equagdo geral para Q(z):
dE?
0(z) = (1+2)E(2) {204(1 t2) 4+ dz(z)} , (3.92)
onde,
(142" [ 2a 4800 Qo1 +2)*  a(l+2)? 3O
= 30, 3.93
) { 3.5 \B_1 omT 13 1+5 " 1-p5 T3-5]° 0GP
5 ( 28« 43%2,9 480,0(1+ 2)*  2a(1 + 2)?
1 S et Qm .
X[( = (ﬁ—1+36 “+1+ﬂ) 1+ 5 18
Entdo para cada classe de modelo, temos:
* Modelo Ay = & + BH?, (A, = 0)
Q(2) [(1 +2)%7 ( 20 30,0+ 4BQT°> ol +2)7 o+ 2)2} X (3.94)
z) = m .
3-8 \p-1 °T 148 1+ 0 1-8
5 ( 2P« 4820 4800(1 4+ 2)*  2a(1 + 2)?
3-8 .
x[(1+z) (6_1—1—3697%0—1— 1+5) 113 + 1= 5 ;

e Modelo Ay, = 3—2' + X (B=0)

3Qm0 — 2«

Q(z):Za{ -

(1—|—z)5+Qr0(1+z)6+a(1+z)4+Q>\*(1+z)Q] ;o (3.95)
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* Modelo Az = BH? + \,, (o/ = 0)

(3.96)

Q(z) = [M 4BQTO) Qo1+ 2)* N 3Q)\*] .

33— 1+ (1+75) 33—

x [(1 +2)%7F (%Qmo + 415195’) + —45%"115 2)4] .

(3Qm0 +

A partir da Eq. (3.86), e das Eqgs. (3.82) e (3.83)), podemos agora escrever as seguintes expressdes

para 2AG) ¢ £m(2).

Pco Pco
pA é (1+2)3F ( 2av 4597»0) Qro(l—l—z)‘l] a(l+2)% 3y,
S (5o o+ 155+ g |+ Sy oo OO
pm_ (L+2)° < 2 4ﬁQro) CABQ(1+2)t | 2a(1 + 2)?
o 3 ,8—1+3Qm0+1+ﬁ 301+ 8) + 31— 5) (3.98)
e Modelo Ay = 3—2' + BH? (\, = 0):
pn o B +2)PF ( 20 4ﬁQT0> Qro(l—i—z)“] a(l+ 2)?
P 3{ 53 ﬁ—1+3Qm0+1—|—B 1+ 5 —|—3(1_6>(3.99)
pm (L+2)° < 200 4597«0) AR +2)t | 2a(1 + 2)?
o 3 5—1+3Qm0+1+ﬁ 301+ 8) 31— 5) (3.100)
e Modelo Ay = 3—2' + X (B=0):
2
oo _alde) g (3.101)
Pco 3
Pm (1+2)? 200 2.
P 3 [—2a+3QmO]+?(1—|—z), (3.102)
e Modelo A; = BH? + )\, (¢/ = 0):
o Bl + 2)37F8 < 459r0> Qo1 +z)4} 30,
o= ST (e ) e B e e
pm (1 + 2)3 ( 4597@) 480 (1 + 2)*
peo 3 3o 5 + 3(1+8) G109

3.3 CLASSE DE MODELOS PARA O UNIVERSO RECENTE

Considerando agora o universo recente, a radiagio € negligenciavel, portanto, podemos supor

0 = 0 na Eq. (3.86), onde agora obtemos:

3Q>\* —BQA* + 3QA0 — ﬁ

62y, + (3= B)(1 —3Q40) n
5_ 3 -5

E*(2) = =535 (1+2)?, (3.105)

(142)* P+
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onde foi substituido o 2,,o pelas Eqs. (3.39) e (3.49), ja a e 5 pela Eq. (3.45)), afim de manter toda a
equacdo em termos de 25g € §2,,.
As solugdes para cada um dos trés modelos descritos na Tabela [I] sdo casos especificos de (3.105)),

obtidos pela escolha apropriada dos parametros. Eles sdo dados por:
e Modelo A; = 2‘—2/ + BH? (\, = 0):

1 — 3
1-p

3% — B

F*(z) = -

(14 2)39 4 (14 2)% (3.106)

e Modelo Ay = & + A, (8 = 0):
E%(z) = (142, —3Qu0)(1+ 2)* + Q. +3(=Q, + Qo) (1 +2)%  (3.107)

* Modelo Az = SH? + )\, (¢/ = 0):

625, + (3 — B)(1 — 3Q0)
(1-58)3-0)

30
(1+2)%7 + ﬁ (3.108)

E*(2)

Vale a pena notar que, para o modelo A, a fungdo E/(z) fornecida é semelhante ao modelo ACDM
com curvatura espacial. Isso ocorre devido ao fato de que o termo oc a2 imita um termo de curvatura
neste caso. As fungdes £/(z) obtidas dessa forma sdo o necessario para vincular os modelos com dados
observacionais na proxima se¢do. Como vimos, também pode-se obter o termo de interacao para cada
modelo, a fim de analisar seu comportamento posteriormente.

Quando tomamos €2, = 0 para a Eq.(3.97), obtemos o Q(z) para o modelo geral em um universo

recente:

(3.109)

Q) = {(1 + 2)37F (5204 a(l + 2)? 3QA*:| )

5_5 ~1 -3 '3-5

X {(1 +2)38 (% + 3,69mo> + W] .

+ 3Qm0) +

Tomando 2, = 0 para as equagdes (3.94), (3.95) e (3.96), obtemos agora os Q(z) para cada classe

de modelo em um universo recente:

e Modelo A; = j—; + BH?, (N, = 0):

[ +2)2F (20 a(l+ z)?
Q(z) = { T (ﬁ +3Qm0> +—} x (3.110)

X [(1 + z)3P (;ﬂ + 3ﬁQmo) + M} ;
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* Modelo Ay = 2‘—2/ + A, (B=0)

BQmO — 2«

Q(z) =2« 3

(1+z)5+a(1—|—z)4+QA*(1+z)2}; (3.111)

e Modelo Az = BH? + \,, (o/ = 0)

Oy + 3Q0(1 + 2)38
30 4 3mo(1 + 2) ] 3.112)

Q(z) = 38mo(1 + 2)3_ﬁ [ 35

Tomando €2, = 0 para o 5—AO e Z—’”’S obtidas anteriormente, encontramos para o modelo geral em um

universo recente:

Py _ P 1+z)3 A ( 20 Q >] a(l —1—2)2 Q,\

o= (o) |+ SaT s G4
pm (1 +z)3 2 20(1 + 2)?

% = 3 (5 1 —|—3ng) + 31 5) (3.114)

Por fim, obtemos as equagdes de £ e 22 das classes de modelo, usando as Egs. (3.99), (3.100),
@.101), (3.102), (3.103) e (3.104), tomando 2, = O:

e Modelo A; = 3—2' + BH? (\, = 0):

pa 5[1+z)3ﬂ( 2 )] a(l + 2)?
et 3 B—1 0 3(1—5)
Pm (1+2)* ( 2a ) 20(1 + 2)?
o= + 300 | + 2 (3.116)
Pco 3 p—1 " 3(1-5)
* Modelo Ay = 2“—2/ + X (B=0):
1 2
ool g 3.117)
Pco 3
14 2)3 2
P LA o a0+ 20 ) (3.118)
Pco 3 3
e Modelo Az = BH? + )\, (¢/ = 0):
§) Quno(1 3-8
pa 3 Pl 2) T (3.119)
Pco 3 — ﬂ
P = (14 2)%°. (3.120)

Pco

Na Egs. (3.117) e (3.118), percebemos que sdo respectivamente iguais as Eqgs. (3.101)) e (3.102)
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do Universo primitivo, ou seja a evolucdo de ambas as densidades acontece de forma singular para
o modelo As. J4 a Eq. (3.120) mostra uma coincidéncia entre o modelo A3 e o0 modelo proposto por

(WANG; MENG, 2005)), onde eles propuseram p,,, a=3te,

3.4 DADOS E METODOLOGIAS

3.4.1 Dados

Para vincular os modelos abordados neste trabalho, utilizamos como dados observacionais a
amostra de SNe Ia, composta por 1048 medi¢des da magnitude aparente de SNe Ia provenientes da
amostra Pantheon (SCOLNIC et al.l 2018]), e uma compilacdo de dados do parametro de Hubble,
H(z) (MORESCO et al.,2012; MORESCO, 2015; MORESCO et al.,2016; MORESCO et al., 2018;
MORESCO et al.l, [2020;  MORESCO et al., [2022]), obtidos estimando as idades diferenciais das
galaxias, chamadas de Crondmetros Césmicos (CCs).

Os 32 dados dos CCs H(z) sdo uma amostra compilada por (MORESCO et al., 2022), consistindo
em dados de H(z) no intervalo 0,07 < z < 1,965. No artigo, os autores estimaram erros sistema-
ticos para esses dados, realizando simulacdes e considerando efeitos como metalicidade, efeito de

rejuvenescimento, histéria de formacao estelar, fungao de massa inicial, escolha da biblioteca estelar,

etc E]

* Componente de Biblioteca Estelar: Esta componente contribui para a incerteza na medigao.
A estimativa é considerada excessivamente conservadora, pois € baseada em um modelo de
biblioteca estelar que foi substituido. Além disso, a incerteza é declarada como dependente do

redshift.

* Matriz de Covariancia (Cov;;): A matriz de covariancia total para as CC € definida como a
combinacao da partes estatistica e sistemdtica, onde a parte sistemética € dividida em vérias
contribui¢cdes. A componente do modelo de biblioteca estelar € subdividida em covariancias
relacionadas a fungdo de histéria de formacao estelar (SFH), a func¢ao inicial de massa (IMF),
a biblioteca estelar propriamente dita (st.lib.) e aos modelos de Sintese de Popula¢do Estelar

(SPS).

» Efeitos Negligencidveis: Alguns efeitos, como o viés do progenitor (progenitor bias) e a de-

pendéncia de massa, sdo mencionados, mas sdo considerados negligencidveis ou previamente

' O método para obter a matriz de covaridncia completa, juntamente com notebooks Jupyter como exemplos, é fornecido

por M. Moresco em https://gitlab.com/mmoresco/CCcovariance.


https://gitlab.com/mmoresco/CCcovariance
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explorados nas andlises anteriores. O viés do progenitor é abordado pelo método diferencial

subjacente a abordagem CC, minimizando seu impacto.

Na referéncia (MORESCO et al., 2022)), sdo apresentados possiveis efeitos sistemdticos que podem
afetar o método CC (Coded Composite), discutindo abordagens para minimiza-los e propaga-los para
a matriz de covariancia total. Inicia-se discutindo efeitos e pressupostos que t€ém um impacto direto
na incerteza de H(z) e conclui-se apresentando possiveis problemas adicionais que podem impactar
na medida, mas que se revelam negligencidveis. A Matriz de Covariancia, € expressa pela seguinte

equagao:

Cov;; = Cov}j* 4 Cov;)™ (3.121)

syst

onde Cov; i sendo decomposta em varias contribuigdes:

Covil™ = Covi’* + Covy;"™ + Covio (3.122)

)

syst

Os principais efeitos sistematicos da matriz de covariancia sistematica total (Cov;;"), podem ser

entendidos da seguinte forma:

1. Erro na Estimativa de Metalicidade (Cov?;-et): A incerteza na estimativa de metalicidade entra na
Eq. (3.122) alterando o pardmetro de calibragio A(Z, SF H ), impactando diretamente a medi¢ao
de H(z) e seu de erro associado. Simula¢des de Monte Carlo foram realizadas considerando
uma variedade de modelos de sintese de populagdo estelar, abrangendo diferentes faixas de
metalicidade (£10%, 5%, 1%). Essas simula¢des indicaram que o erro induzido em H (z) escala
quase linearmente com a incerteza na metalicidade estelar. A contribui¢io ndo introduz termos
fora da diagonal na matriz de covariancia porque depende da metalicidade estelar de cada

espectro individual, ndo correlacionando diferentes espectros.

2. Erro na Histéria de Formacao Estelar (SFH) (Covf‘jFH): Apesar de as CC terem uma historia de
formagdo estelar com escalas de tempo muito curtas, assumir que toda a formacao estelar estd
concentrada em uma unica explosao estelar (SSP) introduz um erro sistematico, que deve ser
considerado. Essa é tipicamente uma contribui¢io sistemadtica da ordem de 2 — 3%, abordado

em trabalhos anteriores por eles.

3. Sintese Populacional Estelar (SPS) Covf}f’del: A principal fonte de incerteza sistematica no

método CC, independentemente do processo adotado para estimar d¢, € a assuncdo do modelo

SPS. Esse € um termo que introduz elementos ndo diagonais na matriz de covariancia total, pois



81

os erros estdo altamente correlacionados entre diferentes espectros. A avaliacdo do impacto desse
termo no erro de H (z) foi realizada em estudos recentes, demonstrando que o erro introduzido é,
em média, inferior a 0, 4% para a contribui¢do do IMF (Func@o Inicial de Massa) e da ordem de

4,5% para a contribui¢do do modelo SPS.

4. Efeito de Rejuvenescimento (Cov;;"™): Esse efeito refere-se a uma possivel contaminagao
residual por uma componente jovem nas galdaxias CC selecionadas. Existem duas situagdes
consideradas: a presenga de sistemas jovens ou intermedidrios entre as galaxias CC selecionadas
e a possibilidade de uma populagcdo CC unica, predominantemente velha, mas com uma con-
tribui¢do menor de uma componente jovem subjacente. Essa contaminagao poderia enviesar a
determinagdo de H (z) devido a influéncia da cor mais azul de estrelas mais jovens na forma geral
do espectro. Métodos, como indicadores de linhas de emissdo e absor¢do, sdo propostos para
avaliar e mitigar esse efeito. Estudos anteriores indicam que a contaminac¢ao jovem é geralmente

abaixo do limiar detectdvel, contribuindo com um erro adicional em H (z) inferior a 0, 5%.

Esses efeitos sistematicos sdo considerados de maneira apropriada na andlise das galaxias CC para
medicdes precisas de H(z), destacando a importincia de abordagens especificas para quantificar e
reduzir essas incertezas dos dados de z.

A compilacdo Pantheon consiste em 1048 dados de SNe Ia, no intervalo de desvio para o vermelho
0,01 < z < 2,3, contendo medi¢des do SDSS, Pan-STARRS1 (PS1), SDSS, SNLS e varias fontes
de dados do HST e baixo desvio para o vermelho. Detalham-se melhorias na fotometria, astrometria
e calibracdao do PS1, reduzindo as incertezas sistemadticas nas distancias das SNe Ia do PS1. Um
subconjunto de 279 SNe Ia do PS1, combinado com estimativas de distancia de outras fontes, forma
a maior amostra combinada de SNe Ia, totalizando 1048 SNe Ia em uma ampla faixa de redshifts
(0,01 < z < 2,3), denominada “Amostra Pantheon” (SCOLNIC et al., 2018).

Ao combinar medidas da CMB do Planck com a amostra Pantheon, sdo obtidos parametros
cosmolégicos, encontrando w,, = 0,307 £ 0,012e w = —1,026 £ 0,041 para o0 modelo wCDM.
Incorporando restricdes de BAO, medicoes locais de HO e outras, a andlise resulta na medi¢ao mais
precisa da energia escura até o momento: wy = —1,007 £ 0,089 e w, = —0,222 £ 0,407 para o
modelo wow,CDM (BROUT et al.l 2022). A tensdo anteriormente observada com uma constante
cosmoldgica, em andlises anteriores com SNe do PS1 e de baixo redshift, diminuiu com um aumento
estatistico significativo na amostra PS1, melhorias na calibracdo e fotometria, e critérios mais rigorosos
para a qualidade das curvas de luz. No entanto, destaca-se que as incertezas sisteméticas nas medidas

da energia escura sdo quase tao significativas quanto as incertezas estatisticas, principalmente devido
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as limitacdes na modelagem da amostra de baixo redshift, o que precisa ser abordado para futuros
avancos na utilizagao de SNe Ia para medir a energia escura.

Para melhor vincular os modelos, além dos dados SNe la+H (z), também foi considerado as
restricdes mais recentes sobre H, a saber, aquelas do SHOES (73,2 + 1, 3 km/s/Mpc) (RIESS e
al., [2022)) e do Planck (67,36 £ 0,54 km/s/Mpc) (AGHANIM et al., |2020). Como discutido é
bem conhecido, essas restricdes estdo atualmente em conflito, gerando a chamada “tensao de Hy”
(VALENTINO et al., 2021b). E importante mencionar que essas restricdes sio obtidas por métodos
bastante diferentes. Enquanto o Hy, de SHOES € obtido simplesmente a partir de restricdes locais,
seguindo a escada de distancia construida a partir das distancias das Cefeidas e das SNe Ia locais, o H
de Planck € obtido a partir de restri¢des de alto desvio para o vermelho, assumindo o modelo ACDM
plano.

Dada a tens@o do H, serdo realizadas duas andlises separadas para cada um dos modelos: uma
considerando o Hy de Planck e outra o Hy de SHOES. Como dito no inicio, mesmo nio sendo o foco
do trabalho, torna-se indispensdvel as analises pela importancia da tensdo do H,, e claro para que
possamos validar a utilizacdo de cada modelo. Portanto a comparagdo dos modelos entre si e 0 ACDM,

com diferentes amostras de dados, mostra-se essencial para a validacdo dos modelos e principalmente

para as analises do PCC, PC e Tensao do H,.

3.4.2 Metodologia

Ap6s a resolucdo das equagdes diferenciais fundamentais para F(z) e o termo de interagdo Q(z),
entramos em uma fase importante: a compreensio da interacdo entre as componentes energéticas py €
pa- Este ponto € central para a resolucdo do PCC, PC e o possivel alivio da tensdo do H. Esse aspecto
exigiu a implementacdo de uma abordagem analitica robusta, incorporando os dados previamente
mencionados em [3.4.1] e as equagdes jd estabelecidas. Dessa forma, o processo analitico abrange desde
a resolucao numérica das equagdes diferenciais até a interpretacdo dos resultados, considerando como
as interacoes entre p, € pg impactam as caracteristicas fundamentais do cosmos.

Inicialmente, desenvolvemos cddigos distintos para cada um dos cinco modelos analisados, totali-
zando 14 andlises. O primeiro modelo considerado é o ACDM, onde exploramos dados provenientes
do satélite Planck e das medi¢des do SHOES, este por sua vez, € especialmente relevante para atualizar
os resultados e fornecer uma visdo mais clara sobre o PC, PCC e da tensdo do Hy. Em seguida, investi-
gamos o modelo A, (#)CDM, analisando-o em trés cendrios distintos, utilizando o Prior de Distancia
da CMB, dados do Planck e SHOES. Por fim, consideramos as subclasses A;(t)CDM, A,(t)CDM e

A3(t)CDM, cada uma dessas subclasses seguiu a mesma logica do modelo geral, utilizando os mesmos
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trés conjuntos de dados, resultando em nove andlises adicionais. Essa variedade de anélises permitiu
uma exploracdo abrangente das diferentes caracteristicas de cada modelo cosmolégico proposto.

Monte Carlo Markov Chain (MCMC) é uma técnica estatistica essencial em diversas areas, es-
pecialmente na cosmologia. Um dos métodos de MCMC mais simples, o Affine Invariant MCMC
Ensemble Sampler, proposto por (HOU et al.l 2012) e implementado na linguagem Python com o
pacote Emcee por (FOREMAN-MACKEY et al., 2013), seréd utilizado nestas andlises. A seguir,
apresentaremos brevemente os pontos principais.

Em modelos cosmoldgicos, frequentemente enfrentamos espacos paramétricos complexos, € o
Monte Carlo é excepcionalmente eficaz na exploracdo desses espagos, permitindo a investigacao
de uma ampla gama de configuragdes de parametros. O Monte Carlo ainda pode ser aplicado em
diversos cendrios, como em anélises estatisticas de observacdes astrondmicas, resolu¢do de equacdes
diferenciais para a evolug@o do universo ou avalia¢io de incertezas em parametros cosmoldgicos, que
€ 0 nosso objetivo.

Uma variante poderosa do Monte Carlo € o Método de Cadeias de Markov Monte Carlo ((METRO+
POLIS ez al., 1953; NEAL, 2011)), este por sua vez gera uma sequéncia de amostras, onde cada amostra
depende apenas da anterior. Isso € especialmente util quando queremos amostras de distribui¢cdes
de probabilidade complexas. A biblioteca Emcee (Ensemble Sampler) € uma destas variagdes, que
implementa o método de Metropolis-Hastings. Este método € particularmente poderoso ao explorar
espagos paramétricos complexos, permitindo efetivamente mapear as distribui¢des de probabilidade
dos parametros, fornecendo uma visdo abrangente das possiveis configuragdes do modelo em estudo.

O Emcee E] opera com base em um conceito de ensamble, onde vérias cadeias de Markov sdo
simultaneamente exploradas. Cada cadeia representa uma sequéncia de estados, e a combinacao dessas
cadeias fornece uma amostragem eficiente do espaco paramétrico. A técnica central do Emcee é
o Metropolis-Hastings Dinamico, onde a escala da proposta de cada passo da cadeia seja ajustada,
adaptando-se dinamicamente para explorar mais eficientemente o espago paramétrico. Essa abordagem
¢é especialmente valiosa quando a geometria do espaco paramétrico é desconhecida.

Ao contrario de métodos tradicionais, 0 Emcee ndo se restringe a se mover apenas para regioes
de alta probabilidade, suas multiplas cadeias podem explorar de maneira mais eficiente regioes de
baixa probabilidade, permitindo uma melhor exploragdo do espago de parametros. Outra caracteristica
distintiva € a capacidade de visualizar as cadeias em andamento, permitindo o monitoramento da
convergéncia das cadeias e o ajuste dindmico dos pardmetros do algoritmo conforme necessério.

A maioria dos usos de MCMC na literatura de astrofisica e cosmologia sdo baseados em pequenas

modificacdes no método Metropolis-Hastings (M-H). Cada passo em uma cadeia M-H ¢ utilizado uma

2 Emcee pode ser visto em https://pypi.org/project/emceel/.


https://pypi.org/project/emcee/

84

distribui¢ao de proposta compacta centrada na posi¢do atual da cadeia (normalmente uma gaussiana
multivariada ou algo similar). Como cada termo na matriz de covariancia desta distribuicao de proposta
¢ um parametro ndo especificado, eles dependem da matriz de covariancia dos parametros, ou seja,
depende de n(n + 1)/2 parametros de ajuste, onde n é a dimensao do espago de pardmetros. A
modificacdo desse método, busca tornd-lo adequado para paralelizacdo, dividindo os walkers (cadeias)
em dois grupos, entdo a posi¢do de um walker em um grupo € determinada apenas pela posicao
dos walkers do outro grupo (mais detalhes podem ser visto em (FOREMAN-MACKEY et al., 2013;
JESUS; HOLANDA; DANTAS, 2017).

Todos os métodos heuristicos ja desenvolvidos (como por exemplo (ALLISON; DUNKLEY, 2014),
requerem uma fase de “burn-in” prolongada, onde cadeias de Markov mais curtas sdo amostradas,
e os resultados sdo usados para ajustar os hiper-parametros. Em principio, € possivel ajustar os
hiper-parametros de um amostrador M-H para fazer esta amostragem convergir rapidamente, mas se a
dimensao for grande e o calculo da densidade for computacionalmente caro. Sendo assim, € possivel
obter através de uma transformacio da densidade de probabilidade anisotrépica simples (pode ser visto
em (FOREMAN-MACKEY ef al.| 2013)).

O resultado exato da marginalizac¢do é a fungdo de probabilidade marginalizada p(©|D) do conjunto
(lista ou vetor) de parametros do modelo ©, dado o conjunto de observacdes D, (pode ser visto com

mais detalhes em (FOREMAN-MACKEY et al., 2013; JESUS; HOLANDA;; DANTAS! [2017)):
wOID) = [ p(®.alD)da, (3.123)

onde « representa o conjunto de parametros indesejados. Devido ao fato de que esse conjunto pode
ser muito grande, a integral correspondente frequentemente se torna extremamente dificil de calcular.
No entanto, uma amostragem gerada por MCMC de valores (6, ;) - combinando os pardmetros do
modelo com os indesejados a partir da distribuicéo conjunta p(©, a| D) resulta automaticamente em
uma amostragem de valores O, da func@o de probabilidade marginalizada p(©|D).

O desafio dos métodos tradicionais de amostragem pode ser exemplificado ao considerar uma

densidade simples, mas altamente anisotrépica:

RY: 2
p(z) o exp <—($1 26932) _ @ zb) ) , (3.124)

essa densidade seria considerada desafiadora (no regime de pequeno €) para algoritmos MCMC tradici-
onais. Embora, em principio, seja possivel ajustar os hiperparametros de um amostrador M-H para

acelerar a convergéncia, quando a dimensao ¢ alta e o cdlculo da densidade é computacionalmente
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custoso, o ajuste torna-se impraticivel. Além disso, como o niimero de parametros escala aproxima-
damente com ~ N2, esse problema se agrava significativamente em dimensdes maiores. No entanto,
a Eq. (3.124) pode ser transformada em um problema muito mais simples de amostragem de uma

densidade isotrdpica utilizando uma transformac¢do afim da seguinte forma:

_ (.’L’l — 1’2)
Y1 \/E )
Yo = X1 + Z2. (3.126)

(3.125)

Isso motiva o conceito de invariancia afim: um algoritmo que € invariante afim tem o mesmo de-
sempenho sob todas as transformagdes lineares. A ideia principal do sampler afim-invariante de
Goodman-Weare é a chamada “stretch move” (pode ser vista em (GOODMAN; WEARE, 2010)), onde
a posicao (vetor de pardmetros no espaco de parametros) de um walker é determinada pela posi¢do dos
outros walkers.

Para visualizar e interpretar os resultados, empregamos a ferramenta Getdist, uma ferramenta grafica
amplamente utilizada para andlise estatistica de cadeias de Markov ((LEWIS, 2019)), facilitando a
compreensdo visual das distribui¢des marginais e bidimensionais dos parametros. Essa abordagem
visual € essencial para discernir relacdes complexas entre os parametros do modelo, com imagens
limpas e designs de facil leitura. O GetDist [’| é frequentemente integrado com o Emcee e outras
ferramentas de amostragem de Monte Carlo.

Uma caracteristica fundamental do GetDist € sua habilidade de visualizar distribui¢des de parame-
tros em multiplas dimensdes, € essencial quando lidamos com modelos cosmoldgicos complexos que
envolvam diversos parametros inter-relacionados. Além disso € especialmente trabalhado em conjunto
com andlises bayesianas, permitindo a exploracdo das regides de alta probabilidade nos espagos
paramétricos, facilitando entdo a compreensio da incerteza associada a diferentes configuracdes de
parametros.

Essa biblioteca, ainda se destaca por gerar gréificos de contorno detalhados e proje¢des unidimensi-
onais e bidimensionais. Essas representacdes visuais facilitam as interpretagcdes e analises. Oferece
uma ampla gama de op¢des de customizagdo, permitindo adaptagdes de visualizagdo conforme as
necessidades especificas, sendo essas personalizagdo de cores, estilos de linha e outros elementos
visuais.

Ao final, utilizamos o Critério de Informacao Bayesiano (BIC, Bayesian Information Criterion),
uma ferramenta analitica que permite discernir entre diferentes abordagens com base na qualidade do

ajuste e na complexidade do modelo (alguns dos trabalhos que utilizaram este ferramenta (VALEN+

°  Getdist pode ser visto em https:/getdist.readthedocs.io/en/latest.
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TIM; RANGEL; HORVATH, 2011}; SZYDLOWSKI et al.} 2015; JESUS; VALENTIM; ANDRADE!
OLIVEIRA| 2017). O BIC incorpora a filosofia da “Navalha de Occam”, favorecendo modelos mais
simples e penalizando os modelos que introduzem parametros desnecessarios, assim priorizando a
escolha do modelo mais parcimonioso que descreva efetivamente os dados.

A “Navalha de Occam” € um principio filos6fico e metodoldgico que sugere que, entre duas
explicacdes ou teorias igualmente boas na explicagao de um fendmeno, a mais simples € geralmente a
melhor (mais detalhes no livro (ARIEW, 1976)). O principio foi nomeado em homenagem a William de
Ockham (ou Guilherme de Ockham), um filésofo medieval. Essencialmente, a Navalha de Occam opta
pela economia de explicacdes, significa que, ao enfrentar vdrias teorias ou modelos capazes de explicar
observacgdes ou fendmenos, deve-se preferir aquele que melhor otimiza o nimero de premissas ou
hipéteses adicionais. Além disso, sugere que adicionar complexidade desnecessdria a uma explicagdo
ndo aprimora a qualidade ou a validade dessa explicagdo. Portanto, ao avaliar diferentes modelos
ou teorias como no presente trabalho, deve-se evitar introduzir elementos que nao sao estritamente
necessdrios para explicar o fendmeno observado.

O melhor modelo de um conjunto em consideracio é aquele que minimiza a quantidade BIC. E
importante mencionar que o BIC leva em consideracdo nio apenas a qualidade do ajuste, mas também
penaliza o excesso de parametros livres, de acordo com a nocdo da ‘“Navalha de Occam”. Portanto, o

BIC favorece modelos mais simples, podendo ser escrito como (SCHWARZ, 1978; |[LIDDLE, 2004)
BIC = —2In L.« +pIn N, (3.127)

onde N € o nimero de dados, L,,x € 0 maximo da verossimilhanca e p é o niimero de parimetros
livres. Na comparagdo de modelos, o modelo que obtiver o menor valor de BIC € favorecido (VA-
LENTIM; RANGEL; HORVATH, 2011; JESUS; VALENTIM; ANDRADE-OLIVEIRA, 2017). A
verossimilhanca possui uma normalizacdo, de modo que, em vez de usar o valor absoluto do BIC, o

que realmente importa é considerar o BIC relativo entre modelos, o que é dado por
ABIC = —(BIC; — BIC;). (3.128)

A Evidéncia Bayesiana, derivada do Teorema de Bayes, combina a verossimilhanca com a distri-
bui¢do a priori (mais detalhes em (JESUS; HOLANDA; DANTAS, 2017)). O fator de Bayes B;; é

utilizado para comparar dois modelos, M; e M}, sendo definido como:

_ P(D|M;)
S VAL (3.129)
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onde P(D|M;) e P(D|M;) sao dadas pela Eq. (3.123).

A quantidade B;; € o fator Bayesiano para a hip6tese (modelo) i contra a hipétese (modelo) j.
Categorizamos essa evidéncia contra o modelo j seguindo a seguinte classificacdo. A evidéncia contra
o modelo j ndo vale mais do que uma simples meng¢do quando o dobro do logaritmo natural do fator
Bayesiano (ou menos a diferenca entre os BICs) estd entre 0 < 21In B;; < 2, € positiva quando
2 <21In B;; <6, é forte quando 6 < 21n B;; < 10, e € muito forte quando 21n B;; > 10.

O BIC combina dois elementos essenciais: a qualidade do ajuste e a penalizag¢do pela complexidade
do modelo. Essa abordagem equilibrada é fundamental ao lidar com diferentes modelos, onde o ajuste
preciso ndo deve ser comprometido pela adi¢do desnecessdria de parametros. Desta forma podemos
definir quais modelos dentro do mesmo conjunto das amostras de dados, devem ou ndo ser descartados,
mostrando o qudo ttil cada modelo pode ser, assim facilitando uma classificacdo ou diferenciacao dos
modelos.

Para avaliar a qualidade dos resultados o BIC, considera a razao dos modelos de verossimilhanga,
os dados e modelos disponiveis, e penaliza explicitamente o0 modelo com mais parametros. Sua
abordagem equilibrada entre ajuste e complexidade oferece uma ferramenta essencial para a distin¢ao
entre modelos concorrentes. Na cosmologia, o BIC € empregado para selecionar modelos que melhor
se alinham com os dados observacionais, sendo particularmente relevante em cendrios onde diferentes
modelos competem para explicar os fendmenos cosmoldgicos.

Ao seguir meticulosamente esses procedimentos para cada analise, conseguimos estabelecer
vinculos significativos entre os dados, resultando nos melhores ajustes para cada parametro. Essa
abordagem possibilitou a realizacao das andlises de maneira coesa e alinhada com os problemas centrais
abordados neste trabalho. Vale ressaltar que os programas foram desenvolvidos em linguagem Python
e em todas as andlises realizadas, assumiu-se priors (limites) para os pardmetros livres: « € [—5, 5],
g € [-5,15], Q,, € [0,1], Hy € [55,85] km/s/Mpc, esses limites foram estabelecidos para evitar
divergéncias excessivas nos valores, especialmente no caso de €2,,, cujo limite € determinado pelo
E(z), como demonstrado anteriormente. E importante observar que, enquanto os dados das SNe Ia
restringem {€,,,, o, 5}, os dados de H (z) restringem { Hy, Q2,,,, &, 5 }. No entanto, os dados de H (z)
sozinhos nao fornecem restri¢des fortes sobre os parametros livres, entdo optou-se por trabalhar com a
combinagdo de dados de H (z)+SNe Ia. Além disso, foram adicionados restri¢des sobre H do Planck

e SHOES para sondar a tensd@o H, e também porque eles consistem em restri¢des fortes sobre Hy.
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3.5 ANALISES DE SNE IA+H (z)+PLANCK E SHOES

Neste capitulo, apresentaremos as andlises e resultados, comeg¢ando com os vinculos de SNe
Ia+H (2)+H, de Planck, seguido dos vinculos de SNe Ta+H (z)+H, de SHOES e o ABIC dos modelos
com H, Planck e SHOES. Por fim, apresentaremos para os vinculos de SNe Ia+H (z)+CMB. Cada uma

dessas andlises serd acompanhada de graficos que exibirdo os parametros e funcdes, conforme descrito

a seguir:
(B, - H
Qo — D
Qo — O
Parametros = ¢ Q) — QA
Q. = Q,
—
\ —
e as seguintes fungdes,
(o) = Q)
Funcdes de z = % = /)
b = pm(2)
\ Z—TA” — r(2)

3.5.1 Modelo ACDM

Nesta sub-secao, apresentaremos os resultados do modelo padrao, exemplificando de forma ex-
positiva o PCC, PC e Tensao do H,. Serd primeiramente comparado os valores do H, usando dos
priors de Planck e SHOES para evidenciar a tensdao em H,. Em seguida, serd mostrado a evolugdo das
densidades do vdcuo e da matéria, incluindo a razao entre elas, e também como se comportam com

ambos os dados separadamente.
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Figura 7 — Vinculos de SNe la, H (z), Planck Hy e SHOES H, para o modelo padrao ACDM, a 1 e 2 sig-
mas de nivel de confianga. A esquerda: Vinculos do combinado de SNe Ia+H (z)+Planck
Hy. A direita: Vinculos do combinado de SNe Ia+H (2)+SHOES Hy.
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Fonte: Producdo do préprio autor.

Nos dois gréficos da[Figura 7] os pardmetros de densidade 2, e €2, € 0 Hy, derivados da combina-
¢do de H(z), SNe Ia, utilizando dos priors de H, provenientes do Planck e SHOES, respectivamente.
Esta combinacdo dos dados, reduz as incertezas, evidenciadas na tabela a seguir. A regido de tonalidade
mais escura, indica 1o, enquanto a regido de borda mais clara indica 20. Os gréficos, bidimensionais,
facilitam a visualizacdo dos cruzamentos entre as regides, proporcionando uma melhor interpretagao.

As proximas andlises seguirdo o mesmo padrdo, dispensando repeticoes da explicacao.

Tabela 2 — Vinculos de SNe la+H (z)+Planck Hy e SNe la+H (2)+SHOES H, para o modelo padrdo

ACDM.
Limites de 95%
Parametro Planck H, SHOES H,
H, 67.3711 73.17%6
Q. 032170088 0.2721005)
Qa 0.75101%  0.64701%

Fonte: Produ¢do do préprio autor.

Na Tabela [2, destaca-se a média dos parimetros com limites de 95%. A média por sua vez,
se aproximam muito do melhor ajuste (best-fit). Neste caso os valores das densidades de energia
apresentam variacoes relativamente pequenas em comparacao aos dados. No entanto, ao observarmos
o valor do H do Planck e SHOES, podemos perceber uma diferenca de mais de 40. Esta disparidade

sugere incompatibilidade nos dados, ou seja, possiveis erros sistematicos em um dos conjuntos de
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dados ou que o modelo possa estar incorreto ou incompleto. Essa discrepancia é conhecida como
"Tensdo de Hubble", onde a utilizacao de dois dos principais conjuntos de dados, ndo convergem para
o mesmo valor de Hj, como mencionado em capitulos anteriores.

Figura 8 — py para o modelo ACDM com a média dos pardmetros ajustados. Painel esquerdo:

Vinculos de SNe Ia+H (z)+Planck H, para densidade de energia do vacuo (p,). Painel
direito: Vinculos de SNe Ia+H (2)+SHOES H, para densidade da matéria (p,,,).
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Fonte: Producdo do préprio autor.

Nos gréficos acima, representamos a densidade do vacuo de forma adimensional, conforme indicado

nas equagdes e na fungdo p(z) = 2 26(02). O gréfico estd como esperado, uma vez que no modelo
padrio, a densidade do vicuo permanece constante ao longo do tempo cosmico, sendo esta uma das
causas diretas do PCC. Neste contexto, a densidade obtida nos resultados € notavelmente menor do que
o esperado pela teoria quantica de campos, e sua constancia nao possui uma causa direta para explicar
o porque a densidade do véacuo € tdo pequena. Utilizando os limites superiores e inferiores para 20,
estabelecemos intervalos para os dados do Planck e SHOES, permitindo a comparagdo da densidade do
vacuo dimensionalmente. Em ambos os casos, observamos que ao longo de toda a histéria césmica, a

densidade do vacuo permanece pequena, ficando em uma ordem de 120 vezes menor do que previsto

pela teoria quantica.
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Figura 9 — p,,, para o modelo ACDM com a média dos parametros ajustados. Painel esquerdo:
Vinculos de SNe Ia+H (z)+Planck H, para densidade da matéria (p,,). Painel direito:
Vinculos de SNe la+H (z)+SHOES H, para densidade da matéria (p,,).
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Fonte: Produg¢do do préprio autor.

Ao examinar o comportamento da densidade de matéria na (painel esquerdo) prior do
Planck e (painel direito) prior do SHOES. No entanto, é crucial notar que a densidade de matéria
permanece sempre positiva, com uma tendéncia recente proxima a zero. A ordem de grandeza para

ambos os conjuntos de dados permanece abaixo de 107.

Figura 10 — Razao entre as densidades p, € p,,, modelo padraio ACDM com a média dos pardmetros
ajustados, sendo r(z) = £2-. Painel esquerdo: Vinculos de SNe la+H (z)+Planck Hy

para r(z). Painel direito: Vinculos de SNe Ia+H (2)+SHOES H, para r(z).
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Fonte: Produgdo do préprio autor.

Na|Figura 10, apresentamos a razio entre a densidade da matéria e a do vacuo, notando que a
ordem de grandeza de 10% em altos redshifts. Ao analisar o grafico, aparentemente niio ha indicios de

irregularidades. Ao considerarmos as tabelas de densidades anteriores para matéria e vacuo, surge a
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seguinte questdo: por que, com evolugdes tao distintas, as densidades coincidem recentemente, quando
os dados comecam a ser observados e especialmente considerando que em um universo mais jovem a
matéria dominava? Claramente levanta a diuvida se ¢ meramente uma coincidéncia ou se representa
outro problema no modelo padrdo. Esta problemdtica € conhecida como Problema da Coincidéncia.
A densidade de matéria tem uma fung¢@o que decai com a3, entdo é normal pensarmos que em
algum momento as densidades de matéria e do viacuo deveriam se encontrar, ja que o vacuo € sempre
constante. Contudo é valido sugerir alteracdes nas equagdes que definem A ou mesmo uma mudanga

na natureza da matéria escura, com o objetivo de resolver o PC.

3.5.2 Modelo A,

Nesta sub-secdo, dedicaremos as andlises dos resultados dos modelos A(¢#)CDM, utilizando os
priors de Hj do Planck e SHOES. Iniciaremos com o modelo A, apresentando os melhores ajustes
juntamente com as combinagdes do vinculo de SNe Ia+H (z)+Planck Hj, e em seguida, examinaremos
o termo de interacdo e a razdo entre as densidades, apresentando as anélises separadas para cada uma
destas densidades. Ao fim das analises e resultados com o prior do Planck, repetiremos a mesma
sequéncia para o vinculo de SNe Ia+H (2)+SHOES H,.

Comecando com o prior do Planck:
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Figura 11 — Vinculos do combinado de SNe Ia+H (z)+Planck Hj, para o modelo A4, a 1 e 2 sigmas de
nivel de confianca.
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Fonte: Produgdo do préprio autor.

AlFigura 11|exibe cortes para « e (2, diretamente relacionados aos priors conforme os limites infe-
riores estabelecidos no programa. No entanto, para as demais componentes, 0s contornos demonstram

boas restri¢des. As médias correspondentes estdo detalhados na Tabela 3]

Tabela 3 — Vinculos de SNe Ia+H (z)+Planck H para o modelo A,.

Parametro Limites de 95%

Q 0.22t+8§§
« —2.075
,6 2 8+4.289

O_438

Fonte: Producdo do préprio autor.

Ao analisar as médias dos parametros na Tabela observamos resultados coerentes. E relevante
ressaltar que, para a e 3, os resultados ainda podem incluir zero dentro das incertezas, o que pode
indicar uma preferéncia dos dados pelo ACDM, especialmente se utilizado os dados da CMB. Os

valores para H e €1, ndo demonstram diferencas substanciais em relacio ao ACDM.
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Figura 12 — Q(z), pa € pm, para o modelo A, com a média dos pardmetros ajustados a partir de
SNe la+H (z)+Planck H,. Painel superior: Termo de Interacdo Q(z). Painel inferior
esquerdo: Densidade de energia do vicuo (p, ). Painel inferior direito: Densidade da
matéria (p,,).
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Fonte: Produg¢do do préprio autor.

Na[Figura 12| (painel superior), torna-se evidente que o modelo permite dois tipos de decaimento:
para valores positivos, sugere um decaimento do vacuo em matéria, enquanto para valores negativos,
implica no decaimento da matéria em vacuo. Para resolver o PCC, € importante que o termo de
interacao seja positivo, o que, dentro das incertezas indicadas, € possivel neste caso.

Na[Figura 12| (painel inferior esquerdo), observamos que A permanece positivo em 1o, sugerindo
um decaimento do vécuo, possivelmente resolvendo o PCC em conjunto com o termo de interagao. Na
(painel inferior direito), notamos que, mesmo para 20 a matéria € sempre positiva, € além
disso para a curva principal, indica-se uma diminui¢@o na ordem de grandeza da densidade, podendo
indicar uma solucdo para o PC. Para que haja uma solu¢ao do PC, € interessante que tanto a evolugao

do vécuo quanto da matéria sejam similares.
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Figura 13 — Razdo entre as densidades pj € p,,, para o modelo A, com a média dos parametros

ajustados a partir de SNe la+H (z)+Planck H, sendo () = 22.
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Fonte: Produgdo do préprio autor.

Ao examinar a|Figura 13| observamos uma redug¢ao significativa na razao entre as densidades em
comparacao com o modelo padrdao. Além disso, notamos que essa razdo se mantém praticamente
constante, com uma pequena variacdo apenas em um universo muito recente. Esse comportamento
sugere que as densidades do vdcuo e da matéria evoluem de maneira semelhante ao longo do tempo
césmico, indicando uma evolugdo correlacionada entre elas.

Esse comportamento € conhecido como Scaling Solution (pode ser visto em (COPELAND; LID+
DLE; WANDS, 1998, COSTA, 2009)), no qual a razdo entre as densidades no passado permanece
constante. Observamos que, dentro do intervalo de incertezas, a razao nao contempla valores da ordem
de 10 para o PC. Intuitivamente, isso ndo deveria ocorrer, ja que 0 modelo ACDM € um caso particular.
No entanto, neste modelo, assim como veremos em outras solugdes a seguir, um pequeno desvio do
modelo padrio ja conduz a uma Scaling Solution.

Como o intervalo de varia¢do dos pardmetros « ¢ 5 € amplo, e 0 modelo padrao corresponde apenas
a um ponto especifico (o« = § = 0), € muito mais provdvel encontrar uma solu¢do onde a razao das
densidades no passado seja constante. Este tipo de comportamento € o que esperado nos modelos, ja
que poderia resolveria o PC.

Pode-se perceber que, nos graficos de densidade e do termo de interacao, estamos analisando um
intervalo de redshift menor em comparagdo ao da razdo entre as densidades. Isso ocorre porque os
gréaficos da razdo t&ém como objetivo analisar o PC, que acontece em altos redshifts (z ~ 1000). J4 nos
demais graficos, buscamos compreender o comportamento das densidades em momentos mais atuais,
a fim de obter uma melhor compreensio do PCC.

Seguindo com o prior do SHOES:
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Figura 14 — Vinculos do combinado de SNe Ia+H (2)+SHOES H, para o modelo A, 1 e 2 sigmas de
nivel de confianca.
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Fonte: Produgdo do préprio autor.

Assim como para o prior do Planck, a|Figura 14} exibe cortes para « e €,,, diretamente relacionados
aos priors conforme os limites inferiores estabelecidos no programa. Abaixo temos a média para cada

parametro de densidade.

Tabela 4 — Vinculos de SNe Ia+H (2)+SHOES H, para o modelo A,.

Parametro Limites de 95%

H, 72.9733
Qn 0.217013
o —2.6730
,6 4 O+4.5

V5.1

Fonte: Producdo do préprio autor.

A Tabelad] observamos resultados consistentes, mas assim como para os dados do Planck, para
a e (3, os resultados ainda podem ser zero dentro da incerteza, o que pode indicar preferencia pelo
modelo padrio. Os valores para H e (2, ndo diferem muito do esperado pelos dados de SHOES, em

comparacdo ao modelo padrio.
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Figura 15— Q(z), pa € pm para o modelo A, com a média dos pardmetros ajustados a partir de
SNe la+H (z)+SHOES H,. Painel superior: Termo de Interacdo Q(z). Painel inferior
esquerdo: Densidade de energia do vicuo (p, ). Painel inferior direito: Densidade da
matéria (p,,).
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Fonte: Produgdo do préprio autor.
Na (painel superior), observamos mais uma vez que o modelo permite dois tipos de

decaimento, notavelmente evidenciados pelos dados de SHOES, onde, dentro da margem de 1o, a
interacdo tende a ser positiva por boa parte da evolugdo e ao final se torna constante proxima a zero.
Essa observacdo sugere que o modelo € consistente com a possibilidade de decaimento do vacuo para
a matéria.

Na (painel inferior esquerdo), observamos que similarmente aos dados de Planck A
permanece positivo em 1o, e mesmo em 20 permitindo uma densidade negativa, hd possibilidade para
a solu¢do do PCC novamente. Na[Figura 15|(painel inferior direito), notamos uma tendéncia similar

aos dados do Planck, assim indicando uma possibilidade para a solu¢io do PC.
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Figura 16 — Razdo entre as densidades pj € p,,, para o modelo A, com a média dos parametros

ajustados a partir de SNe la+H (z)+SHOES Hy, sendo r(z) = 22.
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Fonte: Produg¢do do préprio autor.

Ao analisar a [Figura 16| percebemos uma redugdo significativa na razao entre as densidades

em compara¢do com o ACDM. Embora a constincia dessa razdo seja evidente, ao considerar as

incertezas, percebemos uma assimetria. Os valores para 1o indicam uma tendéncia negativa, sugerindo

a possibilidade de uma das componentes ser negativa, neste caso a densidade do vicuo, como mostrado

nas figuras anteriores. No entanto, é essencial observar que, mesmo com essa assimetria e a tendéncia

negativa, o modelo ainda demonstra a capacidade de resolver o PC, mantendo-se como uma alternativa

relevante.

3.5.3 Modelo A,

Nesta sub-se¢do, da mesma forma como seguimos no modelo A, utilizando os priors de Hj, do

Planck e SHOES, seguiremos com o modelo A;. Apresentaremos as analises e resultados do vinculo

de SNe Ia+H (z)+Planck Hj, e em seguida, com o vinculo de SNe Ia+H (z)+SHOES H,.

Comecando com o prior do Planck:
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Figura 17 — Vinculos de SNe Ia, H(z) e Planck H, para A, = 0 (modelo A;), a 1 e 2 sigmas de nivel
de confianca. A esquerda: Vinculos de SNe la, H(z)+Planck H, e Vinculos de SNe
la+H (z)+Planck Hy. A direita: Vinculos do combinado de SNe Ia+H (z)+Planck H,.
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Fonte: Produgdo do préprio autor.

Para o modelo A, conforme evidenciado na (a esquerda), H, é fortemente restrito pelos
dados de H (z)+Planck, enquanto €2, e § possuem restricdes mais flexiveis. Notavelmente, €2, é
limitado pelo prior em seu limite inferior, enquanto 3 encontra restricdo no seu limite superior pelo
prior. Os dados das SNe Ia nao conseguem limitar H,, mas exercem uma restri¢ao significativa em
B. €, € mais bem restringido pelas SNe Ia, mas também é limitado pelo prior inferiormente. Na
(2 direita), apresentamos o resultado da andlise combinada, onde €2,,, e 5 sdo mais restritos,
embora €2, ainda esteja sujeito a limitacdes pelo prior inferior. A média dos pardmetros do modelo A

estdo resumidos na tabela

Tabela 5 — Vinculos de SNe la+H (z)+Planck H, para A\, = 0 (modelo A;).

Parametro Limites de 95%

H, 67.44 1.1
Qn 0.15;38;212
B 75159

Fonte: Producgido do préprio autor.

Observando a tabela[5] € evidente que a densidade de matéria hoje estd consideravelmente abaixo
dos valores esperados no modelo padrdo, e um pouco inferior em comparag¢do ao modelo A,. Por outro
lado, o valor de H, permanece consistente com as expectativas derivadas dos resultados do Planck.

Este modelo se destaca como um dos mais intrigantes, pois se afasta significativamente do modelo
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padrdo. No entanto, devido a auséncia do termo constante, ele ndo apresenta uma fase de transi¢do do

universo desacelerado para o estado atual.

Figura 18 — Q(z), pa € py, para A, = 0 (modelo A;) com a média dos pardmetros ajustados a partir de
SNe la+H (z)+Planck H,. Painel superior: Termo de Interacdo Q(z). Painel inferior
esquerdo: Densidade de energia do vacuo (p, ). Painel inferior direito: Densidade da
matéria (p,,).
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Fonte: Produgdo do préprio autor.

Na (painel superior), observa-se que no passado (z = 0.3), o termo de interagdo era
positivo, indicando que o vacuo estava decaindo em matéria escura. No entanto, para este modelo Ay,
¢ notdvel que o termo de intera¢cdo muda de sinal em baixos redshift, indicando que estamos agora em
uma fase com decaimento da matéria escura em densidade de energia do vacuo. Esse comportamento
resulta do fato de que, no melhor ajuste, 5 > 0 e a < 0, levando a uma mudanca de sinal em Q(z),
conforme expresso na Eq. (3.76).

A (painel inferior esquerdo), nota-se um comportamento semelhante entre a densidade
do vacuo e o termo de interacdo. Como Q indica um decaimento do vacuo, podemos concluir que este
modelo resolve o PCC. Ao observar o comportamento do vacuo, torna-se possivel explicar por que sua

densidade ¢ tao pequena nos dias de hoje. Para a (painel inferior direito), identificamos um



101

comportamento similar da evolu¢do matéria em comparacdo a da energia do vacuo, isso ja indica uma

solucdo do PCC.

Figura 19 — Razdo entre as densidades pj € p.,, para A, = 0 (modelo A;) com a média dos pardmetros

ajustados a partir de SNe la+H (z)+Planck H, sendo r(z) = 22.
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Fonte: Produgado do préprio autor.

Ao observarmos a razdo das densidades na [Figura I9] percebe-se uma redugdo drastica na ordem
de grandeza, abaixo de 10'. Essa diminuicio j4 era antecipada, pois tanto o vdcuo quanto a matéria
apresentam comportamentos semelhantes. Podemos ver que r(z) é sempre constante, onde, s6
recentemente tende a zero, devido a troca de sinal na evolucido do Q(z), como mencionado na
explicacdo anterior. Com isso, podemos concluir que este modelo também resolve o PC.

Seguindo com o prior do SHOES:

Na [Figura 20] podemos ver os vinculos de SNe Ia, dados de H(z) e Hy de SHOES sobre o modelo
A (com A\, = 0).
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Figura 20 — Vinculos de SNe Ia, H(z) e SHOES Hj para A, = 0 (modelo A1), a 1 e 2 sigmas de nivel
de confianca. A esquerda: Vinculos de SNe Ia, H(z)+SHOES H, e Vinculos de SNe
Ia+H (2)+SHOES Hj. A direita: Vinculos do combinado de SNe la+H (z)+Hy+SHOES.
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Fonte: Produgdo do préprio autor.

Conforme evidenciado na (a esquerda), os dados de H(z)+SHOES H, restringem
eficientemente Hj, mas ndo €,,,, que é limitada pelo prior em seu limite inferior, enquanto 3 € limitada
pelo prior em seu limite superior. Hj ndo € restrito pelas SNe Ia, mas €2, e 5 sdo mais bem restritos
por esses dados. Na[Figura 20| (a direita), apresentamos o resultado da andlise conjunta, onde estdo
bem limitados o §2,, e 5, embora €,,, ainda esteja sujeito a limitagdes pelo prior inferior. A média dos

pardmetros do modelo A estdo detalhados na Tabela 6]

Tabela 6 — Vinculos de SNe Ta+H (z)+SHOES H, para A\, = 0 (modelo A).

Parimetro Limites de 95%

H, 73.0;03;136
B 7175

Fonte: Produgdo do préprio autor.

Na Tabela [6] observamos que o valor de Hj, estd ligeiramente acima do esperado para o modelo
padrao, conforme indicado pelos dados do SHOES. Em contraste, a €2,,, apresenta valores significa-
tivamente abaixo do esperado, seguindo uma tendéncia semelhante as observadas com os dados do

Planck.
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Figura 21 — Q(z), pa € py, para A, = 0 (modelo A;) com a média dos pardmetros ajustados a partir de
SNe la+H (z)+SHOES H,. Painel superior: Termo de Interacdo Q(z). Painel inferior
esquerdo: Densidade de energia do vicuo (p, ). Painel inferior direito: Densidade da
matéria (p,,).
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Fonte: Produg¢do do préprio autor.
Da mesma forma que nas andlises com Planck, na (painel superior), observa-se que no

passado (z 2 0.3), o Q(z) era positivo, indicando que o vécuo estava decaindo em matéria escura.
Recentemente, nota-se uma mudanca de sinal nos redshifts, sugerindo um decaimento oposto.
Na[Figura 21 (painel inferior esquerdo), concluimos que este modelo oferece uma solugdo para o
PCC, observando o comportamento do vacuo em conjunto com o termo de interacdo, o qual indica que
o vdcuo estd decaindo em matéria escura. Para a[Figura 21| (painel inferior direito), constatamos que
novamente, hd uma similaridade da evolucdo da matéria com a da energia do vacuo, indicando uma

solugdo para o PC.
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Figura 22 — Razdo entre as densidades p, e p,,, para A, = 0 (modelo A;) com a média dos parametros

ajustados a partir de SNe la+H (z)+SHOES Hy, sendo r(z) = 22.
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Fonte: Produgdo do préprio autor.

Ao examinarmos a razdo das densidades na[Figura 22] percebemos novamente uma redugao dréstica
na ordem de grandeza, a qual estd abaixo de 10, e se mantém constante por boa parte da evolucdo
cOsmica, somente recentemente tendendo a zero, devido a mudancga da interacdo entre as densidades
do véacuo e matéria. Podemos concluir que este modelo também consegue resolve o PC para ambos os

conjuntos de dados, uma vez que seus principais parametros ndo variam tanto entre si, exceto o Hy.

3.5.4 Modelo A,

Nesta sub-se¢do, apresentaremos as analises e resultados para o modelo As, utilizando dos priors
de H, do Planck e SHOES, como ja4 mostrado nos modelos anteriores.

Comegando com o prior do Planck:
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Figura 23 — Vinculos de SNe Ia, H (z) e Planck H, para 8 = 0 (modelo A,), com 1 e 2 sigmas de nivel
de confianga. A esquerda: Vinculos de SNe la, H (z)+Planck H, e SNe la+H (z)+Planck
Hy. A direita: Vinculos do combinado de SNe Ia+H (z)+Planck Hy.
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Fonte: Produgdo do préprio autor.

Na|Figura 23| apresentamos a andlise para o modelo A, (6 = 0). Como evidenciado a esquerda, os
dados de H (z)+Planck H restringem eficientemente H e «, mas ndo €2,,, que permanece limitado
pelo prior em seu limite inferior. Dado que as SNe Ia ndo restringem H, {2,,, € & sdo bem restritos
pelos dados, considerando a combinagdo das SNe Ia com os dados de H (z) torna-se interessante. Na
Figura 23| (a direita) e na Tabela[7] apresentamos o resultado da andlise conjunta, onde Hy, §2,,,, € «

sao melhor vinculados.

Tabela 7 — Vinculos de SNe Ta+H (z)+Planck Hy para 5 = 0 (modelo A).

Pardmetro Limites de 95%

Hy 67.4+£1.1
Q. 0.2781“568%;

Fonte: Producdo do préprio autor.

A Tabela[7)apresenta resultados bem préximos aos do modelo ACDM, indicando que « estd préximo
a 0. Isso sugere que se analisarmos com os dados completos da CMB, esse valor provavelmente tenderd
a zero. E importante relembrar que esse termo « pode ser interpretado como uma pseudo curvatura, o
que pode explicar por que esse termo esté tdo proximo de zero, considerando que a curvatura para o

modelo padrao é praticamente zero.
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Figura 24 — Q(z), pa € pm para § = 0 (modelo Ay) com a média dos pardmetros ajustados a partir de
SNe la+H (z)+Planck H,. Painel superior: Termo de Interacdo Q(z). Painel inferior
esquerdo: Densidade de energia do vicuo (p, ). Painel inferior direito: Densidade da
matéria (p,,).
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Fonte: Produgado do préprio autor.

Na|[Figura 24| (painel superior), observamos que o termo de interagao tende a ser negativo, indicando
um decaimento da matéria escura em p,. No entanto, ainda existe a possibilidade, dentro do intervalo
de confianca de 1o, de valores positivos, indicando o oposto: um decaimento de p, em matéria escura.

Agora, ao analisarmos a[Figura 24| (painel inferior esquerdo), percebemos que, dentro do intervalo
de confianca, p, pode ter tanto densidade positiva quanto negativa, mostrando uma tendéncia a ser
negativa. Seria possivel resolver o PCC, para quando existir o decaimento do vicuo, pois agora ele seria
positivo e decairia durante a evolugdo cosmica. Ja na (painel inferior direito), observamos
que a densidade de matéria exibe um comportamento semelhante ao do modelo padrdo, e mantendo-se

abaixo da ordem de grandeza de 10° e sempre positiva.
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Figura 25 — Razdo entre as densidades pj € p,,,, para § = 0 (modelo Ay) com a média dos pardmetros

ajustados a partir de SNe la+H (z)+Planck H, sendo () = 22.
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Fonte: Produgéo do préprio autor.

Conforme evidenciado pela tabela a ordem de grandeza estd abaixo de 10, solucionando
assim o Problema da Coincidéncia. Diferentemente do caso do modelo A, neste cendrio é possivel
que uma das densidades seja negativa, neste caso seria p,. Contudo, dentro do intervalo, € possivel que
todas as densidades sejam positivas, e a0 examinarmos o comportamento da razdo r(z) no intervalo de
1o, percebemos que ela estd muito proxima de se manter constante.

Continuando com o prior do SHOES:

Figura 26 — Vinculos de SNe Ia, H(z) e SHOES H, para 5 = 0 (modelo A,), em 1 e 2 sigmas de nivel
de confianca. A esquerda: Vinculos de SNe Ia, H(z)+SHOES H, e SNe Ia+H (z)+SHOES
Hy. A direita: Vinculos do combinado de SNe Ta+H (z)+SHOES H,.
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Fonte: Produgdo do préprio autor.
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Na [Figura 26| (a esquerda), os dados de H(z) + Hj restringem eficientemente Hy e a.. €2, e «
sao mais bem restritos pelos dados de SNe Ia. Na (a direita) e na Tabela[8] destacamos o

resultado da andlise combinada, onde o Hy, €2,,, € a sdo bem vinculados.

Tabela 8 — Vinculos de SNe la+H (z)+ SHOES H, para § = 0 (modelo As).

Parametro Limites de 95%

H, 72.7733
Q.. 0.289t§;08§§

Fonte: Producdo do préprio autor.

A Tabela[§|revela que « esta tdo proximo de ser igual a 0 quanto com o prior do Planck. O motivo
para essa proximidade seria 0 mesmo citado anteriormente. E importante ressaltar que, mesmo com
valores bastante proximos independentemente dos dados utilizados, o fato de « ser pequeno ainda ndo

interfere nos resultados de H,.

Figura 27 — Q(z2), pa € pm para 5 = 0 (modelo As) com a média dos pardmetros ajustados a partir de
SNe Ia+H (z)+SHOES H,. Painel superior: Termo de Interagdo Q(z). Painel inferior
esquerdo: Densidade de energia do vacuo (p, ). Painel inferior direito: Densidade da
matéria (p,,).
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Fonte: Produgdo do préprio autor.
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Na[Figura 27| (painel superior), notamos que o termo de interagdo tende a ser negativo, sugerindo
um decaimento da matéria escura em vacuo. Entretanto, dentro do intervalo de confianca de 1o, ainda
existe a possibilidade de um decaimento do vacuo com valores positivos.

Ao examinarmos a[Figura 27| (painel inferior esquerdo), observamos que p, pode ter tanto densidade
positiva quanto negativa dentro do intervalo de confianca. Essa varia¢do possibilita uma evolu¢ido em
que as densidades possam contribuir para a solugdo do PCC. J4 na[Figura 27| (painel inferior direito), a
densidade da matéria apresenta um comportamento similar ao do modelo padrao, apresentando uma

assimetria na distribuicdo de incertezas em 20.

Figura 28 — Razdo entre as densidades py € p,,,, para § = 0 (modelo Ay) com a média dos pardmetros
ajustados a partir de SNe la+H (z)+SHOES Hy, sendo r(z) = £2.
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Fonte: Produgdo do préprio autor.

Como destacado pela [Figura 28| a ordem de grandeza estd abaixo de 10, assim como ocorre com
os dados do Planck, possibilitando entdo a solugdo do PC. Examinando o comportamento da razdo
r(z), observamos uma variacdo recente porém, ao longo da evoluc@o césmica, essa razdo se aproxima

a uma reta.

3.5.5 Modelo A3

Nesta sub-sec¢do, por fim, apresentaremos as analises e resultados para o modelo A3, seguindo com
os priors de H, do Planck e SHOES.

Comecando com o prior do Planck:
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Figura 29 — Vinculos de SNe Ia, H(z) e Planck H, para a = 0 (modelo A3), com 1 e 2 sigmas de
nivel de confianca. A esquerda: Vinculos de SNe la, H(z)+Planck H, e SNe Ta+H (2)+
Planck Hy. A direita: Vinculos do combinado de SNe la+H (z)+Planck Hy.
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Fonte: Produgdo do préprio autor.

O modelo A3 (a = 0), na (a esquerda), observamos que Hj e 5 sdo bem restritos pelos
dados de H (z)+Planck Hj, enquanto (2, é restrito de forma mais branda. €2,,, e § sdo bem restritos
pelas SNe Ia, junto aos vinculos dos dados de H (z)+Planck H,. Enquanto [Figura 29|(a direita) e na

Tabela@l, destacamos o resultado da andlise conjunta, onde Hy, €, e 5 s3o bem restritos.

Tabela 9 — Vinculos de SNe la+H (z)+Planck H, para o = 0 (modelo Aj3).

Parametro Limites de 95%

H, 67.4+1.1
Qn 0.290t+8(;)8§§‘
B —0.16%561

Fonte: Producgdo do préprio autor.

Observamos que neste caso do modelo A3, o termo [ € praticamente igual a zero, conforme
evidenciado pela Tabela[9] Para este cendrio, ndo hd um motivo aparente para essa proximidade de
zero, e consequentemente os demais valores de Hy e €2, acabam aproximando-se mais do modelo

padrdo.
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Figura 30 — Q(z), pa € pm para a = 0 (modelo A3) com a média dos pardmetros ajustados a partir de
SNe la+H (z)+Planck H,. Painel superior: Termo de Interacdo Q(z). Painel inferior
esquerdo: Densidade de energia do vicuo (p, ). Painel inferior direito: Densidade da
matéria (p,,).
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Fonte: Produg¢do do préprio autor.

Na|[Figura 30| (painel superior), o termo de interacdo tende a ser negativo, indicando um decaimento
da matéria escura em densidade de energia do vacuo, semelhante ao que ocorre para A, com dados do
Planck. No entanto, dentro do intervalo de confianga de 1o, ainda existe a possibilidade de valores
positivos, indicando o oposto.

Ao analisarmos a (painel inferior esquerdo), percebemos que, dentro do intervalo de
confianga, A tende a ser negativo. Com esse cendrio, ndo seria possivel resolver o PCC, pois estaria
indicando que a densidade € negativa, o que vai contra a teoria quantica nao resolveria o PCC, porém
dentro de 20 ainda € possivel que seja positivo. Para a [Figura 30| (painel inferior direito), notamos que

a densidade de matéria permanece sempre positiva, onde recentemente se aproxima de 0.
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Figura 31 — Razdo entre as densidades py € p,,, para a = 0 (modelo A3) com a média dos pardmetros

ajustados a partir de SNe la+H (z)+Planck H, sendo () = 22.
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Fonte: Produg¢do do préprio autor.

Por fim, na [Figura 31} observamos que o modelo consegue resolver o PC, uma vez que a razio das
densidades ao longo do tempo permanece constante, mesmo variando mais recentemente. A ordem de
grandeza dessa razdo esta abaixo de 103, assemelhando-se aos outros modelos. Essa consisténcia na
ordem de grandeza € notdvel, indicando uma reducao considerdvel da discrepancia entre as densidades
como apresentada no modelo padrio.

Continuando com o prior do SHOES:

Figura 32 — Vinculos de SNe Ia, H(z) e SHOES H, para a = 0 (modelo A3), em 1 e 2 sigmas de nivel
de confianca. A esquerda: Vinculos de SNe Ia, H (2)+SHOES H, e SNe Ia+H (z)+SHOES
Hy. A direita: Vinculos do combinado de SNe la+H (z)+SHOES H,.
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Fonte: Produgdo do préprio autor.
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Podemos ver na (A esquerda) que os dados de H (z)+SHOES H,, restringem bem H e 3,
mas nao ¢,,, que estd sendo limitada pelo prior em seu limite inferior. Hy ndo € restrito pelas SNe Ia,
mas €2, ¢ § sdo bem restritos por esses dados. Na (A direita), podemos ver o resultado da
andlise conjunta, onde H, €2,,, e 5 sdo bem restritos. Na Tabela[I0| mostramos os melhores valores

ajustados para este modelo.

Tabela 10 — Vinculos de SNe Ta+H (2)+SHOES H, para o = 0 (modelo As3).

Parametro Limites de 95%

H, 72.7733
Q.. 0.296t§;68§3
6] 0'031—0:61

Fonte: Producgdo do préprio autor.

Neste modelo, o termo [ € praticamente igual a zero, conforme evidenciado pela Tabela

Enquanto os demais valores sdo bem similares a o modelo anterior, A; com prior do SHOES.

Figura 33 — Q(2), pa € pm para o = 0 (modelo A3) com a média dos pardmetros ajustados a partir de
SNe Ia+H (z)+SHOES H,. Painel superior: Termo de Interacdo Q(z). Painel inferior
esquerdo: Densidade de energia do vacuo (p, ). Painel inferior direito: Densidade da
matéria (p,,).
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Fonte: Produ¢do do préprio autor.
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Na[Figura 33| (painel superior), observamos que o termo de interacdo é praticamente nulo, com
uma leve tendéncia a ser positiva, indicando um possivel decaimento do vacuo. . Dentro do intervalo
de confianga de 20, ainda existe a possibilidade de valores positivos e negativos.

Ao examinarmos a[Figura 33 (painel inferior esquerdo), percebemos que, dentro do intervalo de
confianga, A seria praticamente nulo e constante, com uma tendéncia a ser positivo. Diferentemente
como ocorreu com o prior do Planck, com oo prior do SHOES sua tendéncia resolve o PCC. Enquanto
para a (painel inferior direito), notamos que a densidade de matéria permanece sempre

positiva, e recentemente se aproxima de 0, com sua ordem de grandeza abaixo de 10°.

Figura 34 — Razdo entre as densidades py € p,,,, para a = 0 (modelo A3) com a média dos parametros
ajustados a partir de SNe la+H (z)+SHOES Hy, sendo r(z) = £2.

100 1

—1501 —— Modelo Ag

0 200 400 600 800 1000
z

Fonte: Produg¢do do préprio autor.

Por fim, a|Figura 34, observamos que o modelo consegue resolver o PC, uma vez que a razao
das densidades permanece constante, € s6 muito recentemente varia, mantendo sempre a ordem de

grandeza abaixo de 10°.

3.5.6 Analise pelo Critério de Informaciao Bayesiano

Finalmente, para fazer uma comparacao mais qualitativa entre os modelos analisados aqui, utilizou-
se o Critério de Informacdo Bayesiano (BIC) para concluir qual modelo descreve melhor os dados
analisados.

O nivel de suporte para cada modelo depende do valor do ABIC e é explicado em (JESUS;
VALENTIM; ANDRADE-OLIVEIRA| 2017). O suporte pode ser definido pela seguinte relacao:
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Tabela 11 — Niveis do Critério de Informacgao Bayesiana.

Suporte ABIC
Decisivo ABIC > 6
Extremamente Forte 4 < ABIC <6
Fraco 2 < ABIC < 4

Naio significativo 0 < ABIC < 2

Fonte: Artigo (JESUS; VALENTIM; ANDRADE-OLIVEIRA| 2017).

Na tabela abaixo, foi calculado ABIC relativo a A3, que possui o menor BIC no caso do prior de
H, de Planck, e relativo a A5, que possui o menor ABIC no caso do prior de Hy de SHOES. O nivel de
suporte pode ser visto na tltima coluna da Tabela [[2]seguindo as defini¢coes da Tabela[I1]
Tabela 12 — Valores de BIC para os diferentes modelos analisados, com diferentes priors de Hy. ABIC

foi calculado em comparagdo com o modelo A3 para o prior do Planck Hy e com o modelo
A, para o prior do do SHOES H,, conforme explicado no texto.

Modelo Dados X | 7 BIC | ABIC Suporte

3

A, SNe Ia+H (z)+Planck H, | 1043,085 1071,027 | 6,984 Decisivo

1068,571 | 4,528 | Extremamente forte

)
Ay SNe Ia+H (z)+Planck Hy | 1043,091 1064,048 | 0,005 | Nao significativo

(

Ay SNe Ia+H (z)+Planck H, | 1047,614
(
(

Aj SNe Ia+H (z)+Planck H, | 1043,086 1064,043 | 0,000 Nao significativo

A, SNe Ia+H (2)+SHOES H, | 1044,451 1072,393 | 7,333 Decisivo

Ay SNe Ia+H (2)+SHOES H, | 1046,570 1067,527 | 2,067 Fraco

1065,460 | 0,000 Nao significativo

wwwhwww#"g

As SNe Ia+H (z)+SHOES H, | 1044,507 1065,464 | 0,004 Nao significativo

(2)
(2)

A; | SNela+H(2)+SHOES Hy | 1044,503
(2)

Fonte: Produc¢do do préprio autor.

Podemos ver na Tabela|12] que a andlise com o prior de Planck sobre H indica uma forte evidéncia
contra o modelo A, enquanto o prior de SHOES indica evidéncia moderada contra o modelo A;. Em
ambos os priors, no entanto, nao se conseguem distinguir entre os modelos Ay e A3. Ao ver que os
modelos A; e A3 possuem um ajuste melhor no caso do prior de Planck sobre Hy do que no caso do
prior de SHOES sobre H,. A situacdo se inverte, no entanto, no caso do modelo A, pois a andlise com
o prior de Planck sobre H, descarta esse modelo, enquanto o prior de SHOES sobre H, tem apenas
uma evidéncia fraca contra A;. J4 o modelo A4, podemos descartar em ambos os priors, considerando

que o suporte resultou em “Decisivo”.
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3.6 ANALISES DE SNE IA+H (2)+CMB

3.6.1 Modelo A,

Analisamos o modelo geral, A, (t)CDM, conforme descrito pela Eq. (3.1). Nesse caso, uma vez que
possui 1 pardmetro livre a mais do que as subclasses, os dados SNe Ta+H (z)+H ndo foram suficientes
para vincular seus parametros livres. Portanto, trabalhar com as Vinculos da CMB, em combinag@o com
SNe Ia (Pantheon) e H(z) para vincular seus pardmetros livres, tornaram-se interessante. Para incluir
os Vinculos da CMB, utilizou-se os chamados “priors de distancia da CMB”, conforme explicado

em (CHEN; HUANG; WANG], 2019). Isso inclui Vinculos do Planck sobre quantidades como o shift

= o
= 100"

(CHEN; HUANG; WANG, [2019) sao apresentado o prior de distancia no contexto de 4 modelos,

parameter R, a escala acustica [4 e a densidade de bérions w;, = €,h?, onde h Na referéncia

a saber, ACDM, wCDM, ACDM+();, e ACDM+A;. Como esses priors impdem restri¢des fortes
do Planck sobre modelos distintos do A(¢)CDM, optamos por trabalhar com a priors que impde as

restrigdes mais fracas, ou seja, ACDM+();, enfraquecendo o viés do prior. Os resultados podem ser

vistos na [Figura 33
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Figura 35 — Vinculos de SNe Ia+H (2)+CMB, para o modelo A,.

/\ Il SNe Ia+H(z) +CMB
1 1

0.07 |- -

0.06 -
0.05 -
0.04 -

Qp

1 1 1 1
0.35 I - -1
c 0.30 F + -
0.25 [ -T- ]
1 1 1 1 1 1 I
I I I I I I I I I
0.05 | + 4 /\ i
0.00 | + —+ :
3
—0.05 | 4+ 4 . .
—0.10 | + —+ -
1 1 1 1 1 1 1 1 1 1
I I I I I I I I I I I
0.08 |- + —+ —+ :
0.04 - + —+ —+ .
«
0.00 | —+ + + -
—0.04 | =+ —+ + -
1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1
60 70 80 0.04 0.05 0.06 0.25 0.30 0.35 —0.08 0.00 0.00 0.05
Hy Qp Qrm « B
Fonte: Producdo do préprio autor.
Conforme pode ser observado na[Figura 33] existem fortes correlagdes entre os parametros o — H

e a — (. Pode-se também perceber que o e [ sdo fortemente restringidos por essa andlise. Mais
detalhes na Tabela[T3].
Tabela 13 — Vinculos sobre os pardmetros livres de A, a partir de SNe Ia+H (z)+CMB.

Parimetro Limites de 95%

H, 68.2773
Q 0.04910:014

Q. 0.304i§;§%‘i4
B 0.003 75034

Fonte: Producdo do préprio autor.
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Conforme pode ser observado na Tabela[I3] os pardmetros «v e 3, que ditam a dependéncia temporal
de A, sdo fortemente restritos pelo CMB, deixando apenas pequenas janelas para a variagdo de A. De
fato, podemos observar que —0,052 < a < 0,040 e —0,031 < 8 < 0,040 com 95% de confianga.
Este resultado deve ser interpretado com cuidado, uma vez que ndo realizamos uma andlise completa
do espectro de poténcia da CMB no contexto do A(¢)CDM. Em vez disso, utilizamos prior de distancia
que dependem de modelos nos quais a matéria escura e a energia escura sao conservadas separadamente.
Dito isso, os resultados para os outros parametros sdo semelhantes aos obtidos a partir do Planck
(AGHANIM et al.,2020) no contexto do ACDM, onde foi encontrado que Hy = 67,4+ 0, 5 km/s/Mpc,
wp = 0,0024 £ 0,0001 e €2,, = 0,315 4+ 0,007. Isso € esperado, uma vez que os valores obtidos para

« e (3 sdo compativeis com o modelo ACDM.

Figura 36 — O(z), pa € p,, para o modelo A, com a média dos parimetros ajustados a partir de
SNe la+H (z)+SHOES H,. Painel superior: Termo de Interacido Q(z). Painel inferior
esquerdo: Densidade de energia do vacuo (p, ). Painel inferior direito: Densidade da
matéria (p,,).

—— Modelo A,
304 =-=-- ACDM

—104

720 4

730 4

x 108 x10%
—— Modelo A,

—— Modelo A,

P )

0 200 400 600 800 1000 0 200 400 600 800 1000

Fonte: Produg¢do do préprio autor.

Ao examinar a|Figura 36| (painel superior), percebemos que Q(z) tende a ser positivo, porém quase

nulo e constante. Com isso, dentro do intervalo de confianca de 20, ha possibilidade de decaimento
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do vacuo. Observando a (painel inferior esquerdo), notamos que p, apresentar uma leve
tendéncia positiva, isso sugere a viabilidade de resolver o PCC, onde o vicuo decai em matéria.
Examinando a[Figura 36| (painel inferior direito), observamos uma evolucao tipica para a densidade de

matéria, mantendo-se sempre positiva.

Figura 37 — Razio entre as densidades p, € p,,, para o modelo A, com a média dos parametros ajustados
a partir de SNe Ia+H (2)+CMB, sendo r(z) = 2=.

oA

2000 1 —— Modelo A,

1000 A

04— ————————————————————————————————————

;N\ 1000
= -
—2000 1

—3000 1

—4000 4

0 200 400 600 800 1000
z

Fonte: Produgdo do préprio autor.

Ao analisar a|Figura 37/|para a razdo das densidades, percebemos que a ordem de grandeza esta
abaixo de 10*. Esse comportamento sugere que o modelo tem o potencial de resolver o PC com o prior

da CMB, mantendo uma coeréncia com os demais priors ja analisados nas se¢ao anterior.



3.6.2 Modelo A,
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Figura 38 — Vinculos do combinado de SNe Ia+H (z)+CMB para A, = 0 (modelo A1), em 1 e 2 sigmas

de nivel de confiancga.
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Fonte: Produg¢do do préprio autor.

Na|[Figura 38| observamos que o pardmetro H, apresenta um corte em seu limite inferior estabele-

cido pelo prior. Ao analisarmos os demais parametros percebemos que todos acabam sendo afetados.

Podemos perceber que os contornos ndo se aproximam de elipses, devido a dificuldade do vinculo dos

parametros.

Tabela 14 — Vinculos de SNe Ia+H (z)+CMB para A, = 0 (modelo A;).

Parametro Limites de 95%

H, 55.57 056

Q 0.073570 0050

Qo 0.0410010-00089
. —0.046

Fonte: Producdo do préprio autor.

Ao consultar a Tabela [T4] identificamos as média dos pardmetros sendo diferente do prior do
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Planck. H, esta muito abaixo do que o esperado, enquanto €2, > €,,,, onde (2,,, € muito menor do que

nos demais modelos.

Figura 39 — Q(z), pa € pm para A\, = 0 (modelo A;) com a média dos pardmetros ajustados a partir
de SNe Ia+H (2)+CMB. Painel superior: Termo de Interacdo Q(z). Painel inferior
esquerdo: Densidade de energia do vicuo (p, ). Painel inferior direito: Densidade da
matéria (p,, ).
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Fonte: Produgdo do préprio autor.

Ao examinar a (painel superior), percebemos que assim como com o prior do Planck e
SHOES, o termo de interacao € positivo, e sé recentemente tem uma troca de sinal, indicando que houve
decaimento do vacuo, e mais recentemente esta acontecendo decaimento da matéria. Observando a
(painel inferior esquerdo), notamos que p, (z) € sempre positiva, com tendéncia proxima
a zero, sugerindo a viabilidade de resolver o PCC. Examinando a (painel inferior direito),
observamos uma evolugdo atipica para a matéria, onde se incia em zero em z ~ 39, 55 e recentemente
comeca a se aproximar novamente de zero. Portanto, 0 modelo indica um Universo que incia-se

somente em z =~ 39, 55.
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Figura 40 — Razio entre as densidades p, e p,,, para A, = 0 (modelo A;) com a média dos parametros
ajustados a partir de SNe Ia+H (z)+CMB, sendo r(z) = 2=
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Fonte: Produ¢do do préprio autor.

Ao analisar a[Figura 40| para a razdo das densidades, percebemos que a ordem de grandeza estd
abaixo de 10'. Sugerindo que este modelo pode também resolver o PC, mesmo com uma certa

perdulariedade em relacdo a evolugdo da densidade da matéria.
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3.6.3 Modelo A,

Figura 41 — Vinculos do combinado de SNe Ia+H (2)+CMB para § = 0 (modelo As), em 1 e 2 sigmas
de nivel de confianca.
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Fonte: Produgéo do préprio autor.

Na [Figura 41| observamos que os parametros (2, e (), estdo tdo restritos que suas elipses sdo
praticamente uma reta, contudo, os resultados tendem a se alinhar com o modelo padrio. Por outro
lado, tanto o quanto Hj exibem contornos bem definidos, embora «,, em concordancia com anélises

anteriores, tenda a se aproximar de zero.

Tabela 15 — Vinculos de SNe Ta+H (z)+CMB para 8 = 0 (modelo As).

Parimetro Limites de 95%

H, 68.4757
Qp 0.0483;(8;0848%8
Qm 0.304,2;(??(332

Fonte: Producdo do préprio autor.
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Ao consultar a Tabela [I5] identificamos bons ajustes, indicando que a inclusdo abrangente dos

dados da CMB provavelmente elimina a interacdo, resultando na convergéncia do termo « para zero.

Figura 42 — Q(z), pa € py para § = 0 (modelo Ay) com a média dos pardmetros ajustados a partir de
SNe la+H (z)+SHOES H,. Painel superior: Termo de Interacdo Q(z). Painel inferior
esquerdo: Densidade de energia do vacuo (p, ). Painel inferior direito: Densidade da
matéria (p,,).
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Fonte: Produgdo do préprio autor.

Ao examinar a (painel superior), o termo de intera¢do exibe uma pequena tendéncia
a ser negativo. No entanto, dentro do intervalo de confianca de 1o, persiste a possibilidade de um
decaimento do vacuo. Observando a [Figura 42] (painel inferior esquerdo), notamos que o o vicuo pode
apresentar uma variacao positiva, apesar da pequena tendencia negativa proxima a zero. Isso sugere
a viabilidade de resolver o PCC. Examinando a[Figura 42| (painel inferior direito), observamos uma

evolugdo tipica para a densidade da matéria, mantendo-se sempre positiva.
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Figura 43 — Razdo entre as densidades py € p,,,, para § = 0 (modelo Ay) com a média dos pardmetros

ajustados a partir de SNe la+H (z)+CMB, sendo r(z) = 2.
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Fonte: Produgdo do préprio autor.

Ao analisar a para a razdo das densidades, percebemos que a ordem de grandeza esta
abaixo de 10*. Essa observagdo sugere que este modelo tem o potencial de resolver o PC com prior da

CMB, mantendo a coeréncia com as outras analises realizadas anteriormente.



3.6.4 Modelo Ag
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Figura 44 — Vinculos do combinado de SNe Ia+H (z)+CMB para o = 0 (modelo A3), em 1 e 2 sigmas

de nivel de confianca.
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Fonte: Produgdo do préprio autor.

Podemos ver na os resultados dos vinculos do combinado, revelando restri¢des sig-

nificativas para os parametros Hy, €1, €2,,, € 5. No entanto, € possivel notar algumas distorcdes,

especialmente para €2, onde a elipse se aproxima de uma reta. A média para os parametros estao na

Tabela

Tabela 16 — Vinculos de SNe Ia+H (z)+CMB para o« = 0 (modelo Aj3).

Parimetro Limites de 95%

H,

2y

Qp,

0.048
0.303*
0.000"

+1.8
68.671%
1+0.0017
—0.0020
0.036
0.036
0.018
0.016

Fonte: Producdo do préprio autor.

Os resultados na Tabela |16 notamos que /3 estd préximo de zero, permitindo, no entanto, valores
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distintos de zero. Como mencionado anteriormente, essa tendéncia para valores préximos de zero é
condizente com a expectativa para termos constantes, tanto para « quanto para $ com os dados da
CMB que limitariam ainda mais. Esse comportamento sugere uma possivel simplificacdo no modelo
em dire¢do a solugdes mais estdveis ou invaridveis. Os demais parametros se apresentam com valores

préximos aos do modelo padrao.

Figura 45 — Q(z), pa € pm para @ = 0 (modelo A3) com a média dos pardmetros ajustados a partir
de SNe la+H (z)+CMB. Painel superior: Termo de Interacdo Q(z). Painel inferior
esquerdo: Densidade de energia do vicuo (p, ). Painel inferior direito: Densidade da
matéria (p,,).
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Fonte: Produg¢do do préprio autor.

Na|[Figura 43| (painel superior), observamos que o termo de interagio € praticamente constante e
nulo, porém dentro do intervalo de confianca podendo ser positivo e negativo. Sendo assim, indica a
possibilidade do decaimento do vécuo.

Ao examinarmos a[Figura 45| (painel inferior esquerdo), percebemos que, dentro do intervalo de
confianca, p, seria praticamente nulo e constante também. Porém, percebemos que dentro do intervalo

de confianga ele poderia estar decaindo, assim resolvendo o PCC. Enquanto para a[Figura 43| (painel
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inferior direito), notamos que permanece como as demais analises, sempre positiva € com evolucao

bem similar do modelo padrio.

Figura 46 — Razao entre as densidades pj € p,,, para @ = 0 (modelo A3) com a média dos parametros
ajustados a partir de SNe la+H (2)+CMB, sendo r(z) = 2=

oA’
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Fonte: Producdo do préprio autor.

Ao analisar a[Figura 46| percebemos que possibilita a solu¢do do PC, tanto para os dados do Planck
quanto para os dados de SHOES. A ordem de grandeza dessa razdo permanece abaixo da ordem de
grandeza de 10%, e de z ~ 10 ou maior, torna-se constante, indicando que ambas as densidades do

vacuo e a matéria, possuem evolucdes similares.

Tabela 17 — Vinculos com limites de 95% de confianca dos parametros de Ay, A1, Ay e Az, para SNe

[a+H (2)+CMB.
Parametro Ag Ai (A =0) Az (B =0) Az (= 0)
H, 682772 55.57 07 685737 63.6717
Qp 0.049$§;§ié 0.0735380;%%%389 0.02260}()8;08480821 0-02261;81()338(255
Qm 0.30470:037 0.0410070:0012 0'30370:038 O~30370:035
a —0.004 00T (o7 FO-0I95T Ty (551 F0.021 0
3 0.00370557 1 3.9047557 0 0.00075 017

Fonte: Produg¢do do préprio autor.

Conforme € possivel ver na Tabela os modelos Ay, Aq, Ag, e A3 foram analisados em com base
no prior da CMB. No entanto, ao analisar o modelo A4, a priori, devido as incompatibilidade entre SNe
Ia+H (z) e CMB, principalmente em relagdo a Hy, foi dificil vincula-lo, como mostrado no trabalho
(MACEDO et al.l2023), onde 14 nao foi possivel vincula-lo. Isso sugere que, no contexto dessa anélise
aproxima da CMB, o modelo A; apresenta peculiaridades, como mostrado anteriormente, ele se incia
somente em 2z ~ 39.55. Uma possivel explicacdo reside no fato de que o modelo A; ndo possui o
modelo ACDM como caso particular e os dados da CMB favorecem muito o modelo padrio, ainda

que levem a tensdo de H,. Consequentemente, era de se esperar que, ao considerar as observacdes da
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CMB, esses dados tendessem a se deteriorar em termos de concordincia com o modelo A;. Além disso,
notamos que os valores de w, € §2,,, dos modelos Ay e A3 sdo similares aos do modelo A4, enquanto os

pardmetros H, a, e  sdo mais bem restringidos do que no modelo A, propriamente dito.
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4 CONCLUSAO

Foram analisados 4 modelos A(¢)CDM e o ACDM em relag@o as observagdes de SNe Ia, CCs e
priors do H do Planck e do SHOES e ainda com Priors de Distancia da CMB. Podemos concluir que o
modelo A, pode ser descartado pelo ABIC por esta andlise, e A levanta questdes a serem consideradas.
No caso da informacao prévia do SHOES sobre H, existe uma evidéncia fraca contra isso. Os modelos
A5 e A3 ndo podem ser distinguidos por esta andlise.

As andlises do modelo ACDM foram realizadas principalmente de forma expositiva, visando
destacar os problemas abordados no trabalho. Os resultados obtidos estdo em concordancia com
os estudos mais robustos disponiveis na literatura, apresentando variagcdes minimas. Esse alinha-
mento indiretamente valida as analises realizadas em nosso trabalho, fortalecendo a consisténcia e
confiabilidade dos nossos resultados em relagdo aos demais modelos.

No caso do Ay, ele se mostra com o pior ABIC, considerando que por ser o modelo geral, possui
um parametro a mais, e por este motivo € muito penalizado, tornando-o dispensdvel para comparagdes
com os demais. No entanto foi necessario combinar SNe Ia+H (z) com CMB (Priors de Distancia da
CMB) para vincular seus parametros livres, para que pudéssemos ter uma ideia do seu comportamento.
Neste caso, a dependéncia temporal de A foi significativamente restringida, mas, como usamos um
método aproximado, uma anélise completa com o espectro de poténcia da CMB € necessdria para
chegar a uma conclusdo definitiva sobre este modelo.

A; mostrou-se um modelo de dificil vinculo com o prior da CMB, considerando a falta do
termo constante \,. Quando analisado seus ABIC para os trés conjuntos de dados, evidencia-se
consideravelmente a maior variancia do ABIC, destacando a auséncia de um termo constante puro,
., assim como nos outros modelos. E crucial mencionar que A; é o tinico modelo considerado que
ndo possui 0 modelo padrao ACDM como um caso particular, uma vez que A\, = 0. Aparentemente,
os dados desfavorecem os modelos A(¢)CDM com essa caracteristica, pelo menos para as classes de
modelos analisadas aqui. Além destas dificuldades ja citadas, o modelo apresenta uma peculiaridade
com o prior da CMB, onde somente em z ~ 39.55 o Universo comeca, e o H, piora a tensdao de
Hubble. Porém € o tinico modelo em que dentro dos 20, a evolucdo da matéria e do vacuo abrangem
uma solugdo concreta para os problemas do PC e PCC.

Em relacdo a A, seus resultados foram bem vinculados, como citado anteriormente, ndo sendo
possivel distingui-lo de A3. Este modelo ja foi proposto anteriormente (veja em (CARVALHO; LIMA;
WAGA| [1992)), ndo surpreendendo que seus resultados tenham sido bem limitados. Quanto a Ag,

por ser um modelo bem estabelecido na literatura do RVM (veja (PERACAULA| 2022)), era de se
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esperar que seu comportamento também fosse bem restrito. Pode-se entender que o termo 2‘—2' de \; se
comporta como uma espécie de pseudo-curvatura, assim, diferente de Ay, tanto este modelo quanto A3
incluem o modelo padrao como caso particular.

O decaimento do vacuo pode explicar por que apenas recentemente a densidade de vdcuo se tornou
ndo desprezivel, ou seja, resolver o PCC. O modelo A; € o tnico onde toda a dindmica no passado
de sua intera¢ao permite o decaimento do vicuo em matéria sem pressao, e somente recentemente
comega a mudar o sentido da interacdo Q(z). Caso o modelo ndo apresentasse esses problemas com
os vinculos e a tensdo de Hubble, pela falta de um termo que permita a transi¢do da fase de expansao
desacelerada para acelerada, seria a classe de modelo de maior interesse, ja que resolve o PC e PCC,
deixando pouca margem para outras interpretagdes. Por outro lado, os demais modelos apresentam
margem para solugdo do PCC, sendo algo interessante, ja que todos os modelos aliviam o PC.

Observou-se um alivio considerdvel do PC nos modelos Ay, Ay Ay e Az, onde a razdo entre as
densidades fica muito abaixo da ordem de 10°. Com exce¢do do modelo Ay, em que a razdo evoluiu de
forma linear, os demais apresentaram a chamada Scalating Solution, na qual a evolucdo das densidades
de matéria e vicuo ocorre de maneira proporcional, resultando em uma razdo constante desde o
inicio. Essa evolucdo € interessante, pois, ao longo do tempo, as densidades seguem padrdes de
evolucdo semelhantes ou proporcionais. Como consequéncia, em épocas mais recentes, as densidades
permanecem na mesma ordem de grandeza, ja que sempre estiveram proximas, o que resolveria o
PC. Esse comportamento das densidades é um aspecto relevante, e buscamos priorizar essa dindmica,
conforme apresentado em (JESUS et al.| 2020; JESUS et al., 2022).

Embora nenhum dos modelos de fato resolvem a Tensdo de Hubble. Podemos observar que a partir
das comparagdes dos dados de Planck, SHOES e CMB, nenhum dos modelos analisados piora a tensao
existente. Desta forma podemos ainda considerar que a utilizacdo de modelos com decaimento do
vécuo, ao ndo piorar a tensao do H, estd compativel com o modelo padrao, explicando as mesmas
questdes cosmoldgicas, e além disso, resolvendo ou possibilitando a solu¢do de dois problemas
presentes no modelo padrio.

Podemos perceber particularidades interessantes dos termos constantes «, Se\,. Por exemplo, o \,
age como o A constante do modelo padrao, tornando-se indispensavel nos modelos. Também pode-se
observar como « neste contexto em especifico, pode atuar como uma espécie de pseudo curvatura,
enquanto [, relacionando-se com a poténcia de H, exerce consideravelmente uma influéncia sobre a
dindmica de A(t), onde a interagdo entre matéria e vdcuo se torna mais evidente.

Considerando estes pontos, seria interessante futuramente utilizar de mais dados como o BAO, fator
de crescimento e espectro de poténcia completo da CMB, nos moldes de (PERACAULA et al., 2023)),

para melhor vincular esses modelos, principalmente para os modelos que possuem grande quantidade
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de parametros. Ainda, para contornar a penalizagdo do ABIC e igualar a quantidade de pardmetros nas
classes de modelos, considerar o termo de curvatura seria algo a ser explorado. Consequentemente,
ajudaria na melhoria das comparagdes entre os modelos, assim permitindo andlises mais completas e
robustas.

Por fim, dos modelos analisados, o A; e A3 obtiveram resultados favoraveis para uma intera¢do que
envolve o decaimento da matéria em vicuo. Sendo assim opg¢des promissoras para resolver o PCC e PC,
sem comprometer a Tensdo de H,. De fato, o modelo A; apresenta uma peculiaridade problemadtica
mostrando resultados que podem piorar a tensdo de Hubble, e apresentaria um universo muito novo e
bem diferente do conhecido atualmente. Sendo assim, com escolhas apropriadas nos termos de A(t), é
possivel desenvolver modelos de A(t) que resolvam os problemas (veja por exemplo, (BERNUI et
al. 2023))). Como mostrado em (MORENO-PULIDO; PERACAULA| [20224), resultados recentes
do RVM mostram que € possivel uma evolugdo temporal da EoS do vacuo, este tipo de modificacio
poderia ser interessante, o qual neste trabalho foi considerado a EoS do vacuo sendo w,,. = —1. Entao
podemos afirmar que os modelos com decaimento do viacuo emergem como promissores candidatos
para solugdo de diversos problemas cosmoldgicos, incluindo questdes que nao foram abordadas neste

estudo.
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