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RESUMO

Neste presente trabalho temos o objetivo de analisar a influéncia da energia escura
na Taxa Césmica de Formacao Estelar desde redshift z ~ 20 até o presente, nos
Fundos Estocésticos de Ondas Gravitacionais, produzidos por trés diferentes tipos
de fontes e através da observacao de Long Gamma-Ray Burst (LGRB). O estudo
foi feito por meio de uma adaptacao do cédigo de formacao de estrutura usando o
Formalismo Press-Schechter, em que para um determinado tipo de energia escura
no6s consideramos uma equagao de estado diferente (MIRANDA, 2012). Analisamos
os dois candidatos mais favoraveis a energia escura atualmente, a constante cosmo-
légica que possui uma equacao de estado constante e os modelos de quinta-esséncia
com equagoes de estado que sao dependentes do tempo (ou redshift). Atualmente
existem diversas parametrizagoes na literatura, e nenhuma delas é capaz de revelar a
natureza da energia escura. Estamos interessados em utilizar tanto a Taxa Cdsmica
como o Fundo de Ondas Gravitacionais, como uma forma de investigar a depen-
déncia temporal da equagao de estado da energia escura. Além disso, poderiamos
pensar no problema inverso em que usamos os dados observacionais em ondas gra-
vitacionais para reconstruir a histéria de formacao estelar no Universo, bem como
para contribuir com a caracterizacao da energia escura, por exemplo, identificar se
hé evidéncias para a evolugao do parametro de equacao de estado da energia escura

w(z).
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CONFRONTING MODELS OF DARK ENERGY WITH COSMIC
STAR FORMATION RATE, LGRB, AND STOCHASTIC
BACKGROUNDS OF GRAVITATIONAL WAVES

ABSTRACT

In this work we aim to analyze the influence of dark energy on the Cosmic Star
Formation Rate from redshift z ~ 20 up to the present, the Stochastic Background
of Gravitational Waves, produced by three different sources and using the available
data associated to Long Gamma-Ray Burst (LGRB). The study was conducted by
an adaptation of the structure formation code using the Press-Schechter Formal-
ism, in which for a particular type of dark energy we consider a diferent equation
of state (MIRANDA, 2012). We analyze the two most favorable candidates to dark
energy today, the cosmological constant that has a constant equation of state and
models of quintessence with equations of state which are time-dependent. Currently
there are several parameterizations in the literature, and none of them is able to
reveal the nature of dark energy. We are interested in using both the Star Formation
Rate and the Stochastic Background of Gravitational Waves, as a way to narrow
down the possible parameterizations existing. Furthermore, one might think on the
inverse problem, using the observational data on gravitational waves to reconstruct
the history of star formation in the Universe, as well as to contribute to the charac-
terization of dark energy, for example, identifying whether there is evidence for the
evolution of the dark energy equation of state parameter w(z).
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Nomenclatura

Adotamos, nesta dissertagao, a seguinte nomenclatura:

Indices gregos (a, 3,7...) variam de 0 a 3.

Indices latinos (i,j,k...) correspondem as coordenadas espaciais 1 até 3.

A assinatura da métrica de Minkowski é, n;; = diag(—1,1,1,1).

A assinatura da métrica é dada por g;; = diag(—1,1,1,1).

Ponto (*) corresponde a derivadas no tempo.

(1) e (1) correspondem, respectivamente, as primeira e segunda derivadas

em relacao ao fator de escala do universo.
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1 INTRODUCAO

Atualmente diversos esforcos tem sido despendidos no que diz respeito a compreen-
der a natureza da energia escura. Desde evidéncias de que o universo esta acelerando,
por medidas de distancia de luminosidade de Supernovas Tipo Ia (RIESS et al., 1998;
PERLMUTTER et al., 1999), varias propostas foram feitas na tentativa de explicar tal
aceleracao. A Cosmologia Moderna é descrita pela Relatividade Geral, pelo Postu-
lado de Weyl e pelo Principio Cosmoldgico, que nos diz que o universo é homogéneo
e isotrépico. No entanto, esse modelo nao explica a atual aceleragao. Uma das pos-
siveis explicagoes é que a Teoria da Relatividade Geral deixa de ser valida em Larga
Escala e a gravidade é modificada, como por exemplo, através dos modelos f(R),
modelos de branas, e modelos f(7"). Outra possibilidade é que a Relatividade Geral
estd correta mas o universo em baixo redshift é dominado por um fluido exdtico com

uma pressao negativa, a Energia Escura.

O candidato a energia escura mais favorecido ¢ a chamada constante cosmoldgica,
que possui uma equacao de estado constante, w = —1. No entanto, esse modelo apre-
senta problemas tedricos. Apesar de os dados observacionais favorecerem a constante
cosmoldgica, outros modelos de energia escura foram propostos com o intuito de re-
solver os problemas que aparecem ao considerar o modelo ACDM. Podemos citar
quinta-esséncia, k-esséncia e campos fantasmas, que tem equacoes de estado que
variam no tempo, os modelos w(t)CDM. Esses modelos sdo estudados com mais
facilidade ao parametrizar a equagao de estado w(z), desde entdao uma grande vari-
edade de parametrizagoes foi proposta para descrever a energia escura, e nenhuma
delas é capaz de fornecer uma descricao fundamental. Além disso, com os dados ob-
servacionais disponiveis, tais como medidas de distancia de SN Ia, radiacao césmica
de fundo (CMB), oscilagdes acusticas de Bérions (BAO), nenhuma dessas parame-
trizacoes é capaz de revelar a natureza da energia escura. No entanto é viavel usar

esses dados cosmologicos para restringir o nimero de possiveis equagoes de estado.

Neste presente trabalho temos o objetivo de analisar a influéncia da energia escura
na Taxa Coésmica de Formagao Estelar (TCFE) desde redshift z ~ 20 até o pre-
sente, e nos Fundos Estocésticos de Ondas Gravitacionais (FEOG), produzidos por
trés diferentes fontes astrofisicas, que sao, coalescéncia de binarias compactas, de
duas estrelas de néutrons (NS-NS), estrela de néutron-buraco negro (NS-BH), e dois
buracos negros (BH-BH). Para isso escolhemos os dois candidatos a energia escura
mais favorecidos, o modelo ACDM, e modelos de quinta-esséncia, w(t)CDM, em que

adotamos quatro equacoes de estado, resultando em 19 modelos. Para complementar



esse estudo, analisamos esses modelos utilizando dados observacionais de GRBs e a
estatistica Kolmogorov-Smirnov (K-S).Além disso, o espectro de ondas, quando este
for observavel, pode ser usado para investigar a dependéncia temporal da energia

escura e restringir o numero de parametrizagoes.

Neste trabalho apresentamos uma nova forma de investigar a dependéncia temporal

da energia escura, fazendo uso da TCFE, e pelos FEOG.

Esta monografia estda organizada da seguinte forma: no capitulo 2, apresentamos
os fundamentos tedricos da Cosmologia Moderna. No capitulo 3, apresentamos os
conceitos de Ondas Gravitacionais e Detectores Interferométricos. No capitulo 4,
estudamos sobre a Formacao de Estruturas, onde derivamos conceitos importantes
como Funcao de Crescimento, e também o Formalismo Press-Schechter, fundamen-
tais para compreensao dos capitulos subsequentes. No capitulo 5, discorremos sobre
os modelos de Energia Escura, comecamos com um estudo tedrico, e finalizamos
apresentando algumas parametrizagoes discutidas atualmente na literatura. No ca-
pitulo 6 obtemos a Taxa Coésmica de Formagao Estelar, e analisamos a influéncia
da energia escura para cada parametrizacao estudada. No capitulo 7, discutimos o
uso de Long Gamma Ray Burst (LGRBs) para analisar a consisténcia dos modelos
de TCFE usando a estatistica K-S. No capitulo 8, fazemos um estudo teérico do
Fundo Estocéstico de Ondas Gravitacionais (FEOG), e finalizamos com os resulta-

dos obtidos. Terminamos com o capitulo 9, em que fazemos as consideragoes finais
do trabalho.



2 COSMOLOGIA RELATIVISTICA

Cosmologia é o ramo da ciéncia que estuda o universo como um todo, sua estrutura,
a sua origem e sua evolugao. A cosmologia moderna é fundada sobre a teoria de
Einstein da relatividade geral (RG), na qual as propriedades geométricas do espago-
tempo sao determinadas através da distribuigdo de matéria/energia implicitas em
um dos principios fundamentais na cosmologia, chamado de principio cosmoldgico,

que nos diz que, as distribuigoes de matéria/energia sao homogéneas e isotrépicas.

Neste capitulo revisamos a Cosmologia Relativistica, a qual é baseada em dois prin-
cipios fundamentais, apresentados nas sec¢oes 2.1, 2.2, que sao o Postulado de Weyl
e o Principio Cosmoldgico, e na Relatividade Geral, secao 2.3. Partindo desses prin-
cipios obtemos uma métrica que descreve um espago-tempo homogéneo e isotrépico,
secao 2.4. Revisamos conceitos como redshift e Lei de Hubble na secao 2.5, as equa-
¢oes de Friedmann sao apresentadas em 2.6, e finalizamos com alguns parametros
fundamentais em Cosmologia, como as densidades 2.7, relacao entre o tempo e o

redshift 2.8, distancias e volumes cosmolégicos 2.9 e o conceito de Horizonte 2.10.
2.1 Postulado de Weyl

O Postulado de Weyl nos diz que:

As linhas de mundo de um fluido de particulas do substrato sao hiper-
superficies ortogonais formando uma congruéncia normal a geodésica
tipo-tempo divergente de um ponto no passado, sendo esse tltimo finito
ou infinito.(D’INVERNO, 1992; NARLIKAR, 2002)

Para melhor compreensao do Postulado de Weyl, iremos mostra-lo em termos das
coordenadas e da métrica. Considere uma hiper-superficie tipo-espaco definida pela
coordenada 2 = constante, que é ortogonal a uma linha de mundo dada por, 2 =
constante, que sao as coordenadas espaciais que descrevem um fluido de particulas,
aqui estaremos considerando que sejam galdaxias. A Condicao de Ortogonalidade nos

diz que go; = 0.

Também temos que ¢ é uma geodésica, dada por

2 0 ) m v
d°z ri dzt dx _0 2.1)

ds? s ds
que ¢ satisfeita para z° = constante. Sendo assim, I'y; = 0. Entao,
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g™
oxt

i

o = —3"(200g0i — 0igoo) = 9" Digoo =0 =

=0 (2.2)

em que gop ¢ a componente da métrica tempo-tempo, e g;; corresponde a componente
espacial, onde 4, j = 1,2, 3. Com isso concluimos que goy depende somente de 2°, mas

0

podemos reescrever z” como uma funcao e fazer com que ggp seja uma constante.

Entao ggo = 1.

Considerando a conclusao acima, podemos reescrever o elemento de linha como,

ds® = —cdt* + h;;dx'da’ (2.3)

A coordenada 2° é chamada de Tempo Césmico. As hiper-superficies do Postulado
de Weyl sao superficies de simultaneidade com respeito ao tempo coésmico, e t é o

tempo préprio de cada galéxia.
2.2 Principio Cosmolégico

O Principio Cosmoldgico nos diz que:* Em cada época, o universo apresenta o mesmo
aspecto em todos os pontos, exceto por irregularidades locais”. (D’INVERNO, 1992;
DODELSON, 2003).

Supondo uma hiper-superficie do tipo-espaco sendo que o tempo cdésmico é constante,
afirmamos que, essa superficie nao tem pontos e direcoes privilégiadas, ou seja, é

Homogénea e Isotropica, respectivamente.

Para compreendermos melhor o principio cosmoldgico, considerando primeiramente
em duas dimensoes, que as coordenadas z° correspondem as linhas de mundo de
galéxias, que sao separadas umas das outras por uma distancia a, que chamamos de
fator de escala. Isso é visto como uma grade, como mostra a figura 2.1. No entanto,
sabemos que o universo esta em expansao, de forma que hoje as distancias entre
as galaxias sao maiores do que no inicio do universo. Como mostra a figura 2.1,
a medida que evoluem com o tempo esse fator de escala se expande, e devido ao
principio cosmologico esse parametro nao deve depender das coordenadas espacias,

apenas do tempo.

Além disso temos que satisfazer as condi¢oes de homogeneidade e isotropia entao a

métrica deve ter simetria esférica. Matematicamente, o termo espacial da métrica
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Figura 2.1 - Expansao do universo.
Fonte: Dodelson (2003)

deve ser dado por um fator de escala dependente somente do tempo, dado por:

hij = Cﬂ@)ﬂzj (2.4)

sendo assim a métrica pode ser reescrita como:

ds® = —cdt* + a*(t)gijda"da? (2.5)
onde g;;dz'dz? é o elemento de linha que descreve um sistema de coordenadas esfé-
rico.

2.3 Relatividade Geral

Na cosmologia fazemos uso da Equacao de Campo, obtida por Einstein. Nesse caso

consideramos a constante cosmoldgica, sendo assim (EINSTEIN, 1916):

G

Gl“/ - Ag;u/ = 7Tuu (26)

onde A ¢ a constante cosmoldgica, g, é a métrica, T),, ¢ o tensor Momento-Energia

e G, ¢ o Tensor de Einstein, dado por



1
GMV = R,u,l/ - §9WR (27)

onde R, é o Tensor de Ricci e R é o Escalar de Ricci.
2.4 A Métrica de Friedmann-Robertson-Walker

Como vimos nas subsecoes anteriores, temos que o espaco-tempo tem que ter uma
curvatura constante, para satisfazer o Principio Cosmolégico. Matematicamente,
considerando o caso tridimensional, isso ¢ dado ao considerarmos o espago maxima-

mente simétrico em que a métrica obedece a seguinte relagdo (CARROLL, 2003):

Rabcd - K(gacgbd - gadgbc) (28)
onde K é uma constante que chamamos de Curvatura. Contraindo o tensor de Ri-

emann, ou seja, multiplicando por ¢%¢, concluimos que o Tensor de Ricci é dado

por:

9" Ravea = K(9"Gacbd — 9" Gaa9se) = K (3gba — Goa) = 2K gua (2.9)
Como dito anteriormente, a variedade do espaco-tempo deve ser esfericamente si-

métrica em torno de todos os pontos, entao o elemento de linha tem a seguinte

forma:

do? = gda'ds? = Vdr? 4 r2(d6* + sen’d¢?) (2.10)
Os componentes do tensor de Ricci sao:

!/

A 1
Ri=2: Ry= Ere_’\)\' —e M+ 1; Rss = sen’d Ry (2.11)
T

onde N = 0\/0r, ou seja, / corresponde a derivada parcial com relagao a r. Compa-

rando os valores do tensor de Ricci de cada um, chegamos a duas equagoes:



Ry = 2Ke* = X (2.12)
T

1
Roy = 2K1* = 57‘6”\)\’ —e 41 (2.13)
A Solugao fica como:

et =1-Kr? (2.14)
Substituindo na equagao (2.10), temos que:

dr?

do? = — 2
g 1— Kr?

+ r?(d6® + sen®dp?) (2.15)
e sendo assim o elemento de linha ¢ dada por:

dr?

2 _ 2 742 2
ds® = —c*dt —|—a(t) 1——W

+ r%(df* + sen®d¢?) (2.16)

onde K é o termo que descreve a curvatura do espago-tempo. Desse elemento de linha
obtemos a métrica g,, que é conhecida como a métrica de Friedmann-Robertson-

Walker (FRW) que descreve um universo homogéneo e isotrépico.

Se K = 0, a parte espacial da métrica de FRW ¢é plana, ou seja, é a de um espaco

euclidiano escrito em coordenadas esféricas.
2.5 Redshift e a Lei de Hubble

A cosmologia moderna surgiu das observacoes de Edwin Hubble de que os redshifts
das galaxias sao proporcionais a sua distancia. A luz de galdxias distantes é mais
vermelha (tem comprimento de onda maior), quando chega aqui. Este redshift pode
ser determinado com grande precisao a partir das linhas espectrais da galaxia. Estas
linhas sao causadas por transicoes entre os diferentes estados de energia dos atomos,

e, assim, os seus comprimentos de onda originais \g sao conhecidos.

Para encontrarmos a relacao que define o redshift consideramos um observador O

que recebe luz de uma galaxia que se afasta dele. As condi¢oes para uma geodésica



nula sdo (D’INVERNO, 1992):

ds* = df = d¢ =0 (2.17)
Sendo assim a métrica fica:

dr

dt = *a(t) ———
cdt = £all) =

(2.18)

em que os sinais de + e - correspondem ao afastamento e aproximacao, respecti-
vamente. Considerando a luz emitida de uma galaxia P com uma linha de mundo
r =1y, et =t1, é recebido por O em um tempo ty. Sendo assim, a equagao acima

fica:

/to C_dt B _/0 dr (2 19)
t1 a(t) B T1 Vl_KT2 .

Considere agora dois raios de luz sendo emitidos de P, nos tempos t; e t; + dt1, e

sendo recebidos por O em tgy e tg + dty. Entao:

to+dtg to
/ cdt / cdt (2.20)
t1+dtq a(t) t1 a’(t)

Podemos reescrever como:

o cdt totdto . titdte gy o cdt
— 4+ — = — 4+ — (2.21)
t1+dt a(t) to a(t) t a(t) t1+dt a(t)

o que implica em:

/t“dto cdt B /t”dtl cdt (2.92)
to a(t) t1 a(t) ‘

Assumindo que a(t) ndo varia muito nesse intervalo, concluimos que:



= (2.23)

Este efeito de dilatacao do tempo cosmoldgico se aplica a qualquer evento na galéxia

observada.

Em um universo em expansao, ty > t; segue que o observador O ira experimentar

um redshift z dado por:

B R R (2.24)

z
>\1 %0}

onde A é o comprimento de onda observado. A relacao de proporcionalidade

cz = Hyr (2.25)

¢ a chamada lei de Hubble, e a constante de proporcionalidade Hy é a constante
de Hubble. Aqui, r é a distancia da galdxia, e o redshift é z. Das observacoes mais
recentes do WMAP, (BENNETT et al., 2013), o valor da constante de Hubble é dada

por

Hy=700+22Kms 'Mpc! (2.26)

Esta incerteza de escala de distancia é refletida em muitas quantidades cosmologi-
cas. Costuma-se dar a essas quantidades multiplicadas pelo poder apropriado de h,

definida por

Hy=h x 100 Km s~ 'Mpc™* (2.27)

Entao h = 0.70 & 0.02. A constante de Hubble é chamada de constante, uma vez
que é constante como uma funcao da posicao. No entanto, é uma funcao do tempo,
H(t), na escala do tempo cosmolégico. H(t) é chamado de parametro de Hubble, e

seu valor atual é chamado de constante de Hubble, Hj.

Voltando a equagao 2.23 e assumindo a(ty) = 1, o redshift fica:



1+2= (2.28)

a(ty)

Assim, o desvio para o vermelho, redshift, nos diz diretamente quanto menor o

universo era quando a luz deixou a galaxia.
2.6 Equacao de Friedmann

Nessa secao revisamos a Cosmologia de Friedmann-Robertson-Walker (FRW). Para
isso usamos a métrica de FRW, dada pela (2.16), considerando um universo plano,
ou seja, K=0, e aplicamos as equacoes de Einstein. Sendo assim a conexao F%ﬁ, pode
ser escrita (DODELSON, 2003):

110900 | 0950  0gas| _ 10gas

,=- - == 2.29
of 9 | 9B + ox®  0xV 2 0x0 (2:29)
Sendo que goo = —1 e g;; = a*(t)d;;. Sendo assim essa derivagao nao serd nula, se «

e [ forem componentes espaciais, ou seja, (i, j=1,2,3). Temos que:
% =0 (2.30)
[y =T5%=0 (2.31)

5is
o _ Y%
I = - da (2.32)
Para o caso de F’éﬁ, nos temos que:

i _ 9" 09 | O0gis  Ogap| _ 0" [0gia  O9ip
;== — — | = 2.33
of 9 | 9aB + ox®  Ox' 202 | 0zP  Ox~ (2:33)

Sendo assim, temos dois valores que sao iguais pois Fiaﬁ sao simétricos em « e 3,

logo:

onde a, é a derivada temporal do fator de escala. Calculamos agora as componentes
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temporais e espaciais do tensor de Ricci, dado por:

Ry =T%,,—T% , + %7, —T% T, (2.35)

pou,v poe,v

Para p = v = 0, que corresponde a componente tempo-tempo, temos que:

Rop = ——— (2.36)

c2a

Para ;=1 e v = 7, sao as componentes espaco-espago:

Rij = —2(24® + da) (2.37)

O escalar de Ricei fica:

- ¢ [a N2
R=g¢"Ryo+g"Rij = —— 25 (9) ] (2.38)
A la a
O Tensor Momento-Energia é dado por:
T = (p+ 1/ upt, — PGy (2.39)

onde u, = (¢, 0, 0, 0). Entao separando as componentes temporal e espacial para o

tensor Momento-Energia, temos:

Too = pc? (2.40)

A Componente tempo-tempo da equacao de Einstein fica:

2
87 A 8rG
(—) = —7; p+ gcz = —7; (p+pa) (2.42)
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onde py = A /87G. A Componente espaco-espago da equagao de Einstein fica:

i 1(a\> A,  4nG

222 2= = P 2.43

a * 2 (a) 2° c? (243)
e a combinacao de ambas as equagoes:

a 4r G P A,

- — — 2.44

" 5 (p + 302) + 3¢ (2.44)

Estas sao as equacoes Friedmann. Fquacao Friedmann no singular, refere-se a Equa-
¢ao 2.42. Essa equacao nos diz que, a medida que o universo se expande (a cresce),
as diferentes componentes da densidade tornam-se importantes em momentos dife-
rentes. Logo no inicio, quando a era muito pequeno, o universo era dominado por
radiacao. Logo em seguida uma era dominada por matéria, e atualmente a energia

do vécuo se torna dominante.
2.7 As densidades no tempo presente

A Equacao da Continuidade para a densidade pode ser encontrada ao multiplicar
por a? a (2.42), depois diferenciando e usando a (2.44), obtemos (MO HOUJUN; VAN
DER BOSH; WHITE, 2010):

p+3H(p+ P/c*) =0 (2.45)

onde H = a/a. Sabendo que P = wpc? onde w é o parametro da equagao de estado,

substituindo na equagao acima, temos:

p__ e
; 3(1+w)- (2.46)

Integrando essa equagao, obtemos:

p = poa ) (2.47)

onde pg é o valor da densidade no presente, lembrando que, ay = 1. A Equagao

acima mostra a dependéncia da densidade com o fator de escala e essa dependéncia
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muda com o tipo de fluido; para a radia¢do temos que w = 1/3, para a matéria nao
relativistica w =~ 0, e para a constante cosmolégica temos w = —1. Sendo assim, as

densidades ficam:

pr=pPa (2.48)
pm = piya” (2.49)
pr = py) (2.50)

Essas equacoes sao obtidas pela conservacao do tensor momento-energia separada-

mente para cada componente.

No entanto é possivel ter um parametro de equacao de estado que dependa do tempo,
como veremos ¢ um tipo de energia escura que chamamos de quinta-esséncia, nesse

caso a equacao para a densidade é dada por,

a 1 /
PDE = Pgﬂeﬁp (—3/ Md@l) (2.51)
1

al

Levando em consideracao a densidade critica do universo, dada por:

_ oHg 2.52
Pe’ =g (2.52)

lembrando que Hy é o parametro de Hubble no tempo presente. Substituindo a (2.47)
na (2.42), obtemos:

N
(2) g 87er0a_3(1+w) (2.53)

Usando a equagao (2.52), reescrevemos a equagao acima como:

H 2
B = (31 ) = L olla s, (254)
0 3

onde QEO) = p,(;o) / pﬁ‘”. Essa relagao é chamada de termo de expansao, e depende do
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tipo de fluido em consideracao. Veremos mais adiante que diferentes parametrizacoes
da equacao de estado nos leva a diferentes termos de expansao que influenciam
diversos parametros cosmolégicos, tais como o tempo do universo, se¢cao 2.8, e nas

distancias e volumes cosmolégicos, secao 2.9.
2.8 Relacao entre Tempo e Redshift

A relagao entre tempo e um dado redshift z pode ser obtido usando as (2.28) e o
termo de expansao (2.54) (AMENDOLA; TSUJIKAWA, 2010):

da ©) 3014w
A — oo \/ZQ 314 (2.55)

lembrando que a = 1/(1 + z), temos que da/dz = —1/(1 + 2)?, substituindo na

equacao acima, obtemos:

1 > dz
1= | 012980 (2:56)

Para um dado conjunto de parametros cosmoldgicos, t(z) pode ser calculado a partir
da (2.56) por integragao numérica. Em alguns casos especiais, a integragao pode

mesmo ser realizada analiticamente.

A integral (2.56) ¢ dominada pelos termos em redshifts baixos. Uma vez que Q)
¢ da ordem de 107° — 1074, a radiacao torna-se importante somente para redshifts
elevados (z 2 1000). Por isso, é uma boa aproximagao negligenciar a contribuicao de
radiagdo quando avaliamos (2.56). Vamos considerar o caso em que, Q,(g) + QE{)) =1.

Em seguida, a idade do Universo é dada por

o d
ty = Hy'! / - o (2.57)
0 (1+2) [ng)(l—FZ)g—l-QEe)]
Integrando essa equagao obtemos:
Hy! 1+1/1-0f
to = 0 In (2.58)

31/1— QY 1—1/1-09
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lembrando que podemos reescrever utilizando a relacao QX)) =1-0Y. No limite

QE\O) — 0, nos temos

to=—H;" (2.59)

Corresponde a idade do universo em que a constante cosmoldgica é nula. No entanto,
a idade para o universo fornecida por essa equacao nao é coerente com as idades
de estrelas mais velhas, o que sugere que a idade seja maior que o valor obtido. Ao
considerarmos a constante cosmolégica a idade para universo aumenta, levando a

considerar a existéncia da Energia Escura, como iremos discutir no capitulo 5.
2.9 Distancias e Volumes Cosmolégicos

Comecamos calculando a distancia co-mével que é obtida ao considerar, ds = dfl =

d¢p = 0, sendo assim,

dr = Sdt (2.60)
a

lembrando que, dz = —da/a* e E(z) = H(z)/Hy, dado pela equagao 2.54, obtemos

a seguinte relacao

dt dz
— = 2.61
a HyE(2) ( )
Substituindo na equacao acima, e integrando obtemos:
2 e dY
Te = — 2.62
| e (262

onde F(z) é o termo de expansao, dado pela equacao 2.54. Para obtermos a equagao
para a distancia de Luminosidade precisamos primeiramente obter o fluxo. Conside-

rando uma fonte esférica de raio R, o fluxo é dado por

L

F(R) = Py (2.63)

Levando em consideracao o elemento de linha FRW, equacao 2.16, em que as coor-
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denadas t e r sao constantes, reescrevemos como:

ds® = a®(t)r*(d9* + sen*0d¢?) (2.64)

que é equivalente a um elemento de linha de uma superficie esférica de raio a(t)r.

Com isso, o fluxo medido em nossa direcao em um tempo tq é

Ly
= 2.65
dmatr? (2.65)
onde ag = a(ty) e r é a distancia co-mdvel. Lembrando que a Luminosidade é dada

por

AFE
Ly=— 2.66
o= (2:66)
e que a Luminosidade no referencial do observador é dada por,
AE,
Lo = 2.67
RN (2.67)

Como v\ = 1)\, onde X e v sao, respectivamente, o comprimento de onda e a
frequéncia emitidos pela fonte em um tempo t e, A\g e 1y sao o comprimento de onda

e a frequéncia observados em %, temos

N v Aty  AE

M g =1 2.68
N w At AB (2.68)
Usando a equacao para a Luminosidade obtemos:
At AFE, L
Lo=L 0 = (2.69)

Aty AE (14 2)2

e substituindo na equacao para o Fluxo, concluimos que:

o L L
C dmair?(1+2)?2 dwd:

(2.70)
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onde

dp =aor(l+2) = 0(1];(_) ?) /OZ Ed(zz,’) (2.71)

que chamamos de distancia de luminosidade. Concluimos com a variacao do volume

co-mével com o redshift, ou seja

av odre  dmric 1

— = —_— = 2.72
dz ed, Hy E(z) (272)
Outra medida de distancia é a distancia diametro angular da, que é definida de

modo que o angulo 6 é dado pela relacao

0= S/dA (273)
onde dy = a(t)r. Comparando (2.73) com (2.71) temos que

da 1

il cprr (2.74)

Como ja vimos o termo de expansao vai afetar essas quantidades dependendo do
tipo de energia escura escolhida. Alem disso a distancia de luminosidade é um ob-
servavel que comprova a existéncia da energia escura, utilizando supernovas do tipo

Ia, veremos com mais detalhes na segao 5.1.1.
2.10 Horizonte

Por causa da velocidade finita da luz e da idade finita do universo, apenas uma parte
do universo ¢ observavel. Nosso horizonte ¢ apenas a distancia que a luz teve tempo
para chegar até nés durante toda a idade do universo. Se nao fosse pela expansao do
universo, a distancia para este horizonte ry,,. seria igual a idade do universo, 12-15
de bilhoes de anos-luz (3500-4500 Mpc).

Se considerarmos a distancia co-mével dada pela equacao 2.62, integrando para toda
a idade do universo, essa distancia (ou a esfera com raio ry,,, centrada no observador)
¢ chamada de horizonte, uma vez que representa a distancia maxima que podemos

ver, ou receber qualquer informacao.
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Na verdade, existem varios conceitos diferentes em cosmologia chamado de horizonte.
Para ser exato, o que foi definido acima é o horizonte de particulas. Outro conceito é o
horizonte de eventos, que esta relacionado com a observacao dos eventos e estabelece
uma divisao entre os eventos que sao observaveis em algum instante e os que nunca
serao observados, por nunca se encontrarem no interior de algum cone de luz do
observador. A comprimento de Hubble 1y é também muitas vezes referido como
o horizonte (especialmente quando se fala em sub-horizonte e escalas de distancia

super-horizonte).

Para facilitar as discussoes nos proximos capitulos, apresentamos o parametro de

Hubble co-mével

H=aH (2.75)

O comprimento de Hubble e o comprimento co-mével de Hubble ficam,

ly=H? 15 =H" (2.76)

O comprimento de Hubble da a distancia sobre a qual temos interacao causal em
escalas de tempo cosmoldgicas. O comprimento de Hubble co-mével da essa distancia

em unidades co-mével.
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3 ONDAS GRAVITACIONAIS

A Relatividade Geral prevé a existéncia de ondas gravitacionais, que sao pertuba-
¢oes no espago-tempo que se propagam na velocidade da luz. Uma prova indireta
da existéncia de ondas gravitacionais veio com a perda do momento angular pelo
pulsar PSR 1913416, também conhecido como Pulsar de Hulse-Taylor (WEISBERG;
TAYLOR, 2003).

Neste capitulo iremos fazer um estudo tedrico das ondas gravitacionais, na segao
3.1, obtemos a equacao de Einstein Linearizada, que descreve a equagao da onda
gravitacional. Na secao 3.2, analisamos a polarizacao da onda, na secao seguinte
3.3 estudamos o efeito das ondas em particulas livres, em 3.4, estudamos a emissao
das ondas gravitacionais, e finalizamos, na secao 3.5, com um estudo dos detectores

interferométricos.
3.1 Equacgoes de Einstein Linearizadas

Para obtermos a equacao de onda gravitacional ndés temos que linearizar a Equacgao
de Campo obtida por Einstein (1916):

1 81G
R“V — ég/ﬂ,R = 7Tuu (31)

Considerando a aproximagao de corpo fraco em que a métrica é dada por:

Guv = Ny + h;w (32)

onde 7, ¢ a métrica de Minkowski, 7n,,=diag(-1,1,1,1), e h,, ¢é a pertubagdo na
métrica em que |h,, | < 1. Um sistema de coordenadas que satisfaz a equacao 3.2 é
referido como um sistema de coordenadas quase Lorentz, ou seja, podemos encontrar
um sistema de coordenadas que satisfaz essa equacao. Certamente nao se segue que
para qualquer escolha do sistema de coordenadas, podemos escrever as componentes

da métrica na forma acima.

A métrica Contravariante é dada por:

g = — W (3.3)
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Com isso podemos calcular a conexao, que fica:

1
Ffw = 5775;) (hp,u,l/ + hpu,,u - huu,p) (34)
pois 9,1,, = 0, em que consideramos apenas termos até a primeira ordem. O Tensor

de Riemann R, ,, é dado considerando até primeira ordem,

Ry = 5 Ut 4 W= By = W) (35
Contraindo os indices « e 8 na equagao acima, concluimos que:
1
Ry = 5 (A e T 1% 0 — Dby — hopy) (3.6)
onde [ = naﬁaaaﬂ = 0,0%. O escalar de Ricci,
R=n"R, =hr" , —Uh (3.7)

Substituindo (3.6) e (3.7) no lado esquerdo de (3.1), ou seja, o tensor de Einstein

fica,

G = 5 [P+ W% = O = B = (07 5 = OOR) (3.8)
Entao (3.1) fica,

167G
a «@ af —
h n,vo + h vpa ,r]l“’h a8 Dh’#’/ o ha/J'V + nﬂl’Dh - C4 T,LW (39)
O sistema de coordenadas, no qual se pode expressar as componentes da métrica
de um espacgo-tempo quase plana 3.2 nao é, certamente, tinica. Se nés identificamos
um sistema de coordenadas, entao podemos encontrar uma familia infinita de outros
através da realizacao de determinadas transformacoes de coordenadas que preservam

as propriedades da equacao 3.2. Chamamos de Transformacoes de Calibre.

Considerando a seguinte transformagao de coordenadas:
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't =t + & (x) (3.10)

/ . , .
onde z'\ = 8§ + &"(x), com isso a métrica se transforma como

ox'" 0x'
wy Ap 311
g oz Oxv 9 ( )
g/uu _ g;w + gﬂﬂéljp + gAfo")\ (3.12)

Substituindo a equagao (3.3) na relagao acima, lembrando que £”, é da mesma ordem

que hy,, e n*¥ = n* concluimos que:

h;w - h,w/ - gll,u - 5#,11 (313)

A derivada fica:

h;w,a - h/ﬂ/,a - gu,ua - fu,ua (314)

Note que, se [€,,| s@o pequenos, portanto, h,, também é. Assim, o nosso novo

sistema de coordenadas, denotado por (’), é ainda quase Lorentz.

O resultado acima nos diz que - uma vez que nés identificamos um sistema de
coordenadas que é quase Lorentz - podemos acrescentar um pequeno vetor arbitrario
& as coordenadas x# sem alterar a validade de que o espago-tempo é quase plano.
Podemos, portanto, escolher os componentes £# para tomar as equacoes de Einstein
o mais simples possivel. Chamamos esta etapa de escolha de gauge para o problema e
transformacoes de coordenadas do tipo dado pela equagao 3.13 sao conhecidas como
transformacoes de Calibre. Vamos considerar abaixo escolhas especificas de calibre

que sao particularmente tteis.

Para simplificar a equagao (3.9) consideramos a seguinte transformagao,

- 1
hyw = by — 57]#,,11 (3.15)
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essa transformacdo é conhecida como traco reverso, onde h = —h, e Iy = ﬁ,w —
1/2n,,,h, substituindo em (3.9), obtemos:

L _ - 167G
— Ol + he® + Ty = Ths™ = C—ZTW (3.16)

Vimos que podemos realizar uma transformacao de calibre em um sistema de co-
ordenadas quase Lorentz e o novo sistema de coordenadas ainda é quase Lorentz.

Seria til, portanto, encontrar uma transformagao calibre que elimine os ultimos trés

termos no lado esquerdo da equagao 3.16.

Fazendo uso da transformagao de Calibre na (3.15), temos:

- 1
h,="h, — §nlwh’ (3.17)

Contraindo 3.14, obtemos:

W =h-— 25?; (3.18)
Substituindo A/, , e a relacao acima na equacao 3.17, concluimos que:
[0

h/,uz/ = Buu - gu,u - fu,u + nuufoja (319)

Com isso a derivada fica como:

O, = 8 hyy — O, (3.20)

Se a configuracao inicial de h,,, ¢ tal que (9”71”,, = fu.(x), para que (9"}_11“, = 0, temos

que:

D&, = fulx) (3.21)

Chamamos isso de transformacao de Calibre de Lorentz, e que desempenha um papel

importante na simplificacao das equagoes de Einstein para um campo gravitacional
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fraco.

Com essa condicao a equacao (3.16) fica:

— T (3.22)

€ N0 VAcuo,

DRy =0 (3.23)

A equacao 3.23 tem a forma matematica de uma equacao de onda, propagando com
velocidade c. Deste modo, mostramos que as perturbacgoes métricas - as ondulacoes
no espago-tempo produzidas por perturbar a métrica - propagam a velocidade da

luz, como ondas no espago livre.
3.2 Polarizacgao

Para analisarmos a polarizagao das Ondas Gravitacionais, admitimos que a solugao

da equagao (3.23) é uma onda plana, temos (MAGGIORE, 2008):

B;w = A;weikaxa (324)

onde A, é aamplitude da onda e k, ¢é o vetor de onda, em que ambas as componentes
nao sao arbitrarias. Primeiramente, A, é simétrico, pois h,, é simétrico. Isso reduz

o niumero de componentes independentes.

Agora substituindo a solugao acima na equacao de onda, obtemos a relacao:

kPkg =0 (3.25)

ou seja, o vetor de onda é um vetor nulo. Pela condi¢ao de Calibre concluimos que:

Ak =0 (3.26)

ou seja, as componentes da amplitude da onda devem ser ortogonais ao vetor de
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onda. Considerando agora a (3.16), e substituindo a solu¢do, encontramos para o

VACcuo

A khs — Auak®ky — Ayok®Fy + 1 Aask®k® = 0 (3.27)

Contraindo os indices p e v, ou seja, multiplicamos a equagao acima por n*”, obte-

mos:

AY =0 (3.28)

Essa relacao implica que, h = 0 e consequentemente, temos que h,, = h,,. Escre-

vendo essa equacao de forma explicita,

AU+ AL+ AL+ A% = —Ago + Ay + Agy + Azz =0 (3.29)

Além disso podemos escolher um sistema de coordenadas de forma que a seguinte

condicao é satisfeita:

huo =0 (3.30)

Mas pela condi¢ao (3.26), e supondo que a onda se propaga na dire¢ao z*, o vetor

de onda ¢é dado por:

k' = (w,0,0,k) (3.31)

Aok =0 (3.32)

Apk? = Apk® + Az k* =0 (3.33)
A“Qk‘u == Aggko + Aggk’g == 0 (334)
Ak = Agsk® + Aszk® = 0 (3.35)

Sendo que, A,y = 0, pela condigao hgy, = 0, e com isso concluimos que:
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Az = Ay =A3=0 (3.36)

e pela relagao (3.29), obtemos:

A11 + A22 =0 — All = _A22 (337)

e pela relacao de simetria, Ajs = A, podemos escrever a matriz para as compo-

nentes de A4,,,

0 0 0 O
0 A A 0
A, = oo (3.38)
0 0 0 O
Com isso podemos escrever h,,, da seguinte forma:
h#’/ = [h-l-(e-l—),ul/ + hx(ex),uu] eikaza (339)
onde ]’L+ = AH e hx = AIQ, (§
0 0 0 0000
0 1 0 0010
ey ) = : ey ) = 3.40
o=l o ol ©@={0 0, (3.40)
00 0 O 0000

em que (e),, e (ex) s@o os dois estados da polarizacao das ondas gravitacionais.
3.3 Efeito das Ondas Gravitacionais em particulas livres
3.3.1 Distancia propria entre as particulas de teste

Pela equagao (3.39), a amplitude da perturbac¢ao métrica é descrita por apenas duas
constantes independentes, A;; e Ajs. Podemos entender o significado fisico dessas
constantes examinando o efeito da onda gravitacional sobre uma particula livre,

numa regiao inicialmente livre de onda do tempo-espago.
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Consideramos que a particula estd inicialmente em repouso, ou seja, u° = (1,0,0,0)

e montamos o nosso sistema de coordenadas de acordo com o gauge TT!.

A trajetoria da particula livre satisfaz a equacao geodésica

— 4+ I uu” =0 (3.41)

onde 7 é o tempo proprio. A aceleracao inicial das particulas é

du” 1
(E) = T = —577aﬁ (ha0,0 + hoa,0 — hoo,a) (3.42)
0

Mas sabemos que, hoo = hao = 0, sendo assim

(%)0 =0 (3.43)

Considere agora a distancia prépria entre duas particulas vizinhas, ambas inicial-
mente em repouso, neste sistema de coordenadas: um na origem e outro na coor-
denada r = ¢, y = z = 0 . A distancia prépria entre as particulas é entao dada

por

Al:/\gaadxadlﬁlm =/ |G| 2 A = /G (3.44)
0

sendo que ¢y = Nyy + gy, concluimos:

Al ~ [1 + %h} ¢ (3.45)

Como h,,, em geral, nao é constante, daqui resulta que a distancia prépria entre
as particulas ird mudar quando a onda gravitacional passar. E essencialmente esta
mudanca na distancia propria entre as particulas de teste que detectores interfero-

métricos de ondas gravitacionais tentam medir.

1O calibre TT (ou Trago-Transverso) tem essa denominacdo a partir do resultado visto em
(3.38) o que garante que hy, = .
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3.3.2 Desvio geodésico de particulas de teste

Podemos estudar o comportamento das particulas teste com um formalismo mais
rigoroso, utilizando a idéia de desvio geodésico. Nos definimos o vetor &, que liga as

duas particulas introduzidas acima. Entao, para um campo gravitacional fraco,

82 «
81&52 = R, pu'u’€’ (3.46)

onde u* sao os componentes da quadri-velocidade das duas particulas. Uma vez que
as particulas estdo inicialmente em repouso, entdao u* = (1,0,0,0) e &7 = (0,¢,0,0),

a equagao (3.46) fica

82501 N . N

Reescrevendo o tensor de Riemann dado pela equagao (3.5) como,

1
Raupcr = §(hacr,1/p - hfl/o,ap - hap,l/o + hpzz,acr) (348>

Com isso a equagao para o desvio geodésico fica,

1

leo = U11R1010 = —§h11,00 (3.49)
1
R0 = 17 Raor0 = —§h12,00 (3.50)

Assim, duas particulas inicialmente separadas por € na direcao x, tem um vetor

desvio geodésico que obedece as equagoes diferenciais

2 1P
0? 1 0?

Z v
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Da mesma forma, é muito simples mostrar que duas particulas inicialmente separadas
por € na diregao y, tem um vetor de desvio geodésico que obedece as equagoes

diferenciais

? . 19

23" = 53l (3.53)
0? 1 9

Z ey

7 T (3.54)

3.3.3 Anel de particulas teste: polarizacao das ondas gravitacionais

Podemos ainda generalizar as equagoes (3.51) e (3.52) para considerar o desvio
geodésico de duas particulas - um na origem e outro inicialmente nas coordenadas
x =e€cosl, y=esenf e z =0, ou seja, no plano xy - como uma onda gravitacional
que se propaga na dire¢ao z. Podemos mostrar que &* e &Y obedecem as equagoes

diferenciais

0* . 1 0? 1 2
P 5€cos 08252 hew + Sesen 98152 2y (3.55)
0? 1 0? 1 0?
ﬁfy = 5€cos H@hw gesen 08152 . (3.56)
A Solucao é dada por:
i 1 1
£ = ecos O + €08 0A,,coswt + esen 9 A, coswt (3.57)
1 1
&Y =esenb + 5€cos 0 A,y coswt — Jesen 0A,.coswt (3.58)

Suponha agora que ¢ varia entre 0 e 27, de modo que estamos considerando um anel
inicialmente circular de particulas teste no plano xy, inicialmente eqiiidistantes da
origem. A Figura 3.1 mostra o efeito da passagem de uma onda gravitacional plana,

que se propaga ao longo do eixo z, neste anel de particulas teste.

O painel superior mostra o caso em que a perturbagao métrica tem A,, # 0 e
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Azy = 0. Neste caso, as solugoes para £ e £Y reduzem a

1
£ = ecos b <1 + §Amcos wt (3.59)
- 1
£ =esenf | 1— §Amcos wt (3.60)
AT 20 -+ Polarisation
Pl JI ‘T \‘\ === L P
lr ‘| ’ \ ’I’ ——————— h"‘\ Vi ’ > \
‘: \|l : ‘. ’n “ ', N ', ‘.
' g K ! e o S |
- \\ I’ . ——— T -
ATD 20 X Polarisation
Xy
b SN WK . AN .

Figura 3.1 - Anel de Particulas Teste.
Fonte: star-www.st-and.ac.uk/hz4/gr /hendry-
GRwaves.pdf

3.4 Emissao de Ondas Gravitacionais

Sabemos que, Oh,, = —167G/ c*T,,. Essa equagao diferencial linear nao homo-
génea pode ser resolvida utilizando a funcao de Green, ou seja consideramos que
(MAGGIORE, 2008):

0G(z, ") = 6*(x — 2') (3.61)
onde G(x,2") é o potencial produzido por uma densidade de Dirac, §*(x — 2’). Pro-
cedemos de forma andloga ao eletromagnetismo (JACKSON, J. D., 2007). Procedemos

removendo a dependéncia temporal introduzindo a transformada de Fourier com
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relagao a frequéncia. A representacao de G(z,2') e 6(x — 2’) é dada por

1

Gi(x,z') = 5 G(z,w)e " dw (3.62)
7
1 )
— ') = Py e “tdw (3.63)
que satisfaz a equacao
(V2 + k) G(z,2") = §(x — 2) (3.64)

A Funcao de Green é dependente somente de R = x — X/, e deve ser esfericamente
simétrica. Levando em consideracao o Laplaciano para coordenadas esféricas, a equa-
¢ao (3.64) fica:

1 d?
}—%d—m(RGk) + k*G), = J(R) (3.65)

Exceto para R=0, RG, satisfaz a equagao homogénea, ou seja, 6(R) = 0, e a solugao

é simplesmente dada por:

RGi(R) = Ae™ + B+t (3.66)

A normalizacao é dada por

= =

A solucao geral para a fungao de green é entao

Gr(R) = AGY(R) + BGL)(R) (3.68)

onde
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GH(R) = (3.69)

por

2
(Vi—g%)G&qufjﬁzéw—oaat—w (3.70)

A Solucao é dada entao por,

1 eiikR )
G<i>(R,7):§ / 7€ Tdw (3.71)

onde 7 =t — t'. A Funcao de Green é dependente apenas da distancia relativa R, e

o tempo 7, e G(z,2’) = 0 se t’ > t. Com isso obtemos:

N1 R
G(z,z") = 47TR5 ( o T> (3.72)
Logo,
o (2,t) = /G(x,x/)TW(x')d?’x/dt’ (3.73)
Concluimos:
- AG [Tl t — (Jx —x/|)/c
oo (2, 1) = _0_4/ il D/dl (3.74)

Da condigao de conservagao do Tensor Momento-Energia 7%, , = 0, temos que (PE-
REIRA, 2012):

T =T% 4+ T% (3.75)
T, =T%+T% (3.76)
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Considerando que:

/ (T*a?) pd’k = / T* 2 dPs + / TYdx (3.77)

Pelo Teorema de Gauss o lado esquerdo dessa equacao é nulo. Sendo assim, temos

que;

/T”d?’x = —% /Tloa:jd?’a: = _E% /(T’Oxj + T d (3.78)

Mas,

/(T%xixj)’kd?’x = /T%xixjdgx + /(Tioxj + T2 d*x (3.79)

Utilizando novamente o Teorema de Gauss e substituindo a equagao (3.79) na (3.78),

concluimos:

Ty = 10° / Tz 2 3 (3.80)
2 Ot2 '

Para a matéria nao relativistica, a equacao de campo é, V2¢ = 4rGp, entao TP ~ p.

Entao a solucao fica:

4
hkl(t, X) = —TG /d3X/Tkl(t -, X/) (381)

em que podemos reescrever comao:

2
Rk = 26 [% /pxkxld?’x’] (3.82)
r t—r

O Tensor de quadrupolo é definido como:

le = /(3x/kx/l _ T/25kl)p($,)d3x/ (3.83)
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Reescrevemos h* em termos do quadrupolo, entdo:

82
3r | Ot? tfr

ot?

3.5 Deteccao de Ondas Gravitacionais

Como vimos na secao 3.3, uma alteracao na separagao prépria das particulas durante
a passagem de uma onda gravitacional é a quantidade fisica que detectores de ondas
gravitacionais sao projetados para medir. Para a maioria dos detectores de ondas
gravitacionais atualmente operacionais, ou planejados para o futuro, essas mudancas
na separagao propria sao monitorados através da medicao do tempo de viagem de
luz de um feixe de laser que viaja para tras e para a frente ao longo dos bracos de
um interferometro de Michelson. Diferencas no tempo de viagem de luz ao longo
de bracos perpendiculares ira produzir franjas de interferéncia na saida do laser do

interferometro.

Figura 3.2 - Interferometro de Michelson para detector de ondas gravitacionais.
Fonte: star-www.st-and.ac.uk/hz4/gr/hendry-GRwaves.pdf

A Figura 3.2, mostra um interferometro de Michelson para um detector de ondas
gravitacionais. Aqui vamos supor que a onda gravitacional com a polarizacao '+’
estd se propagando ao longo do eixo z. A luz do laser de comprimento de onda
A entra no aparelho em A, e é dividida em dois feixes que sao perpendiculares,
retransmitidas pelos espelhos de massa de teste M; e My no fim de cada um dos
bragos (de comprimento préprio L na auséncia de qualquer onda gravitacional). Os

dois feixes sao entdao recombinados e saem do sistema em B.

Os trés painéis da Figura 3.2 indicam trés fases diferentes da onda que passa através
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do sistema. No painel esquerdo a onda nao provoca alteragao no comprimento dos
bracos; no painel do meio o brago horizontal é encurtado por AL enquanto que o
brago vertical é alongado pela mesma distancia prépria. No painel a direita, vemos o
oposto: os bragos horizontais e verticais sao alongados e encurtados respectivamente
por AL.

Considere agora uma onda gravitacional h = he, propagando ao longo do eixo z.
Se colocarmos duas massas testes ao longo do eixo-x, inicialmente separadas por
uma distancia prépria L, pode-se ver a partir da equacdo (3.59) que a distancia
minima e maxima propria entre as massas de teste, quando a onda gravitacional
passa, ¢ L — h/2 e L 4+ h/2, respectivamente. Assim, a mudanca fracionada AL/L

na separacao propria das massas de teste satisfaz

(3.85)

A ’.’Q test mass

wstmdsso R{*

Incoming wave

Figura 3.3 - A orientacao relativa do brago de um detector e a direcao de propagacao de
uma onda gravitacional.
Fonte: star-www.st-and.ac.uk/hz4/gr /hendry-GRwaves.pdf

Claro que, em geral, os bragos de um detector de ondas gravitacionais nao serao
alinhados com a polarizagao e a direcao de propagacao de uma onda. Figura 3.3,

esboca a orientacao de um detector de onda gravitacional com respeito a uma onda
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de entrada propagando ao longo do eixo z. O eixo do detector é definido pelos angulos
0 e ¢. Se a onda de entrada tem polarizagao +, ou seja, h = he, o detector vé uma

amplitude eficaz de

h, = hsen?f cos 2¢ (3.86)

Assim, vemos que a onda produz uma resposta maxima no brago do detector se
0 =7/2 e ¢ =0, e produz uma resposta nula para § = 0 ou ¢ = 7 /4. Isso faz
sentido quando consideramos a Figura 3.3, como ja comentamos anteriormente a
perturbacao da métrica nao produz perturbacao ao longo de sua direcao de propa-

gacao.

Se, por outro lado, a onda de entrada tem a polarizacao x, entao neste caso o

detector vé uma amplitude eficaz de

hy = hsen?d sen 2¢ (3.87)

Agora, a onda produz uma resposta maxima para § = 7/2 e ¢ = 7/4, enquanto que

a resposta ¢ nula para § = 0 ou ¢ = 0.

No nosso trabalho, avaliaremos a densidade espectral de ondas gravitacionais (razao
sinal-ruido) para dois detectores de ondas gravitacionais interferométricos, Advanced
LIGO e FEinstein Telescope.
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4 FORMACAO DE ESTRUTURA

Como vimos no capitulo 2, o universo ¢ isotrépico e homogéneo em larga escala, no
entanto o universo real certamente nao ¢ homogéneo, pois contém estruturas como
galaxias, aglomerados, e etc. O crescimento de tais estruturas se deve a instabilidades

gravitacionais que iniciaram como pequenas pertubagoes nos primordios do universo.

O tratamento matematico é dado pela Teoria de Pertubacoes Lineares, separados em

dois casos, a aproximagao Newtoniana e o caso relativistico, em que consideramos a

Relatividade Geral.

Neste capitulo na secao 4.1 estudamos a aproximacao newtoniana da Teoria de Per-
tubacgoes Lineares, na secao 4.2, estudamos a solucao para a equagao de pertubacao
de densidade, na secao 4.4 estudamos o colapso esférico, na secao 4.5 com o For-
malismo de Press-Schechter onde obtemos a funcao de massa dos halos de matéria

escura e finalizamos com a equacao de Boltzman 4.6.
4.1 Pertubagoes Cosmoldgicas

Em principio, o estudo da Teoria de Pertubagoes Lineares pode ser procedido de
duas formas. Dado um modo A, temos que: (i) Para A > [y, devemos usar uma
teoria relativistica para as pertubagoes lineares; (i) Para A < Iy, podemos utilizar
a aproximagao newtoniana (PADMANABHAN, 1993).

Nas subsecoes seguintes revisamos as Pertubacoes Lineares: Teoria Newtoniana 4.1.1

e a Teoria Relativistica 4.1.2.
4.1.1 Teoria Newtoniana de pequenas pertubacgoes

A evolugao temporal de um fluido nao-relativistico com densidade p e velocidade u
sobre a influencia de um potencial gravitacional ¢ sao dados pelas equagoes a seguir
(MO HOUJUN; VAN DER BOSH; WHITE, 2010; PEREIRA, 2012):

e Equacao da Continuidade: que descreve a conservacao de massa,

dp = B
e + V. (pu) =0 (4.1)

e Equacao de Euler: a equacao de movimento,

ou - 1= -
— tuVau=--V,P-V, 42
BT +u.V,u p o (4.2)
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e Equacao de Poisson: descreve o campo gravitacional,

V24 = 4nGp (4.3)

Essas equacgoes sao aplicaveis em um gas barionico, e para a poeira sem pressao,

como matéria escura.

Para discutirmos a evolucao temporal das pertubagoes num universo, em expansao,
de Friedmann-Robertson-Walker (FRW) precisamos considerar as coordenadas co-

moveis dadas por X, definido por

A velocidade prépria é dada por,

u=a(t)x+v, Vv=ax, (4.5)

onde v é a velocidade peculiar que descreve o movimento do fluido relativo ao

observador fundamental. Como estamos substituindo (r, t) por (x, t) entdo

1= ;
Ve o Ve = 2%V, (4.6)
a a

Para analisarmos a pertubacao, temos que:

p— Bt) +8p = p(t)(1+ 8(x,1)) (A7)
P — P(t)+ 6P (4.8)
u—v+a(t)H(t)x (4.9)

¢ — o(x,t) + ¢ (4.10)

onde §(x,t) = dp/p corresponde a pertubagao na densidade e ¢ é a pertubagao no

potencial gravitacional.

38



Analisamos primeiramente a Equagao da Continuidade. Substituindo as (4.7)-(4.10)

na (4.1) e separando os termos de diferentes ordens, a equacao da continuidade fica:

op ap 00 P P, = - B
(at +3pH) + [(at +3pH) 5+p8t + Cva.v} + [a(V.VX5+5(Vx.V)) =0
(4.11)

Noés consideramos termos até primeira ordem, sendo assim nés eliminamos o ltimo
termo. Além disso, o termo entre parénteses descreve a dinamica de fundo, dada pela
equacao de Friedmann, para obte-las precisamos considerar novamente a equacao da
continuidade e a lei de Hubble, dada por u = H (¢)r.

6 = % 4 . (pH () =
5 + Vi.(pu) = T + Ve (pH(t)r) =0 (4.12)
onde V,.r = 3. Concluimos que:
dp
— +3pH =0 4.13
¢ 5P (4.13)

Sendo assim todos os termos entre parénteses sao nulos, e com isso a pertubagao da

equacao da continuidade é dada por:

5 1
— 4+ -V v= 4.14
5 + aV v=0 (4.14)

Fazemos o mesmo procedimento para as outras duas equagoes, separamos os termos

correspondentes a cada ordem; para a equacao de Euler temos que:

0H o 4T ov 1 = 1 lo -
(E+H +?Gp) r+ (E+HV> +E(V.V)V— —a—ﬁvxap—avxqb (4.15)

Eliminando o termo de segunda ordem e considerando o termo de ordem zero, cor-

responde a dinamica de fundo, dado por:

oOH A7
—— 4+ H*+—Gp=0 4.16
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Concluimos que:

ov 1 > 1o -
L Hv+=——V.0P - -V 4.1
ot ap x0 a x¢ ( 7)

Finalizamos com a equacao de Poisson. A equagao perturbada, fica:

1_,- 1
(?v% — 47er) + gv% = 4nGps (4.18)

Sendo que o termo entre paréntese corresponde a dinamica de fundo:

1~
Vi = 5 Vx¢ = 47 G (4.19)

Concluimos que:

V3¢ = 4nGa’ps (4.20)

Para completar o conjunto de equagoes precisamos da equacao de estado. Conside-

rando que a pressao dependa somente da densidade, P = P(p), temos que:

oP
OP = —6p =c2pd 4.21
9,00 = P (4.21)

lembrando que § = dp/p corresponde a pertubagao na densidade e ¢4 é a velocidade

do som adiabatica, dado por

1/2
Cs = (g—];) (4.22)

Perturbacoes com essa propriedade sao chamados de perturbagoes adiabdticas em
cosmologia. Se p = p(p), temos necessariamente perturbagoes adiabaticas. No caso
geral, as perturbacoes podem ou nao ser adiabaticas. Neste ultimo caso, a perturba-
¢ao pode ser dividida em uma componente adiabatica e uma perturbagao entropia.
Perturbacoes adiabéticas permanecem adiabaticas enquanto elas estao fora do hori-

zonte, mas podem desenvolver perturbacoes de entropia quando entram no horizonte.
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Isso acontece com fluidos de muitas componentes.

Substituindo na (4.17)

ov 1,2 1- -
— + H =22V, 6 — -V, 4.2
5 HHVE= ] ~V6 (4.23)

Diferenciando a (4.14) com relagdo ao tempo:

9% 1 = lo [Ov
— ——-HVv+-V.| — | = 4.24
otz a VV+&V <8t) 0 (424)
e usando a (4.23), obtemos:
0% 2 o 1, = 1 o -

Combinando com a (4.14) e (4.20), concluimos que:

026 00 A -
2H_ —_ 4 ) — -9 = 42
BTE + 5 7Gpod 2 pVx6 =0 (4.26)

Podemos reescrever a equagao acima como:

d*  _ads k*c?
49 — 4nGp — s 4.2
gz T2 [ nGp = ]5 (4.27)

O segundo termo do lado esquerdo da equacao 4.27 corresponde ao termo Hubble
drag, que previne as estruturas de crescerem devido a expansao do universo. O
primeiro termo do lado direito corresponde ao termo gravitacional, que contribui
com o crescimento das pertubagoes através da instabilidade gravitacional . O tltimo

termo corresponde a pressao, que também previne as estruturas de se formarem.
Considerando o caso para a poeira nao-relativistica, em que o termo de pressao pode

ser ignorado p ~ 0, a equagao acima pode ser reescrita como:

425 4nGps = (4.28)
a
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Sendo que a derivada é com relacao ao tempo, mudamos para uma derivagao com
relagdo ao fator de escala, sendo assim 0; = aH(a)d,, e considerando o valor da

densidade critica, encontramos (PACE et al., 2010):

Lo (3 EN\., 300
5+<5+E>5 50 =0 (4.29)

onde 0" = 9d/0a, E corresponde ao termo de expansao e E' = 0F(a)/0a. Através
dessa equacao, notamos a influéncia do termo de expansao nas pertubacoes. Além
disso essa equacgao nos fornece duas solucoes que chamamos de modo de crescimento

e de decaimento, essas solucoes serao afetadas pelo tipo de energia escura escolhida.
4.1.2 Pertubacgoes Relativisticas

Para perturbar as equacoes de Einstein precisamos primeiramente determinar a mé-
trica. Como vimos anteriormente o universo homogéneo e isotrépico é descrito pelo
elemento de linha de FRW caracterizada pelo fator de escala, a(t), para um universo
perturbado devemos acrescentar mais duas funcoes que dependem do espaco e do

tempo, ¥ e . Com isso a métrica é dada por,

=0 (4.31)
gij = a®0;;(1 + 2(I>(x t)) (4.32)

Claramente na auséncia de ¥ e ® obtemos a métrica de FRW, que representa o
termo de ordem zero. Essas pertubacgoes na métrica sao, ¥, que corresponde ao
potencial Newtoniano, e ®, que é a pertubacao na curvatura espacial. Esses termos

sao pequenos de forma que consideramos até primeira ordem.

Os passos a serem seguidos sao parecidos com a da secao 2.6, primeiramente calcu-
lamos os simbolos de Christoffel, seguidos pelo tensor de Ricci, escalar de Ricci, e
finalmente o tensor de Einstein. Apesar de todo esse calculo estamos interessados

apenas em duas componentes.

Consideramos primeiramente o termo I'? | dado por

pv
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1
F?w = 59004 (ga,u,u + Joavyu — g,w,a) (433)

A tnica componente nao nula da equagao acima é o = 0, que é a inversa de gopy =
—(1+ 2¥), ou seja, ¢ = —1 + 20,

-1+ 2%

0 _
L, = 5

(gO/L,l/ + Gov,u — g,u,V,O) (434)

Fazendo = v = 0, obtemos até primeira ordem,

I =", (4.35)

Consideramos agora p = 0 e v = ¢, nesse caso o Unico termo nao nulo ¢ gpo; = —2V ;,
entao

Iy, =% =V, =ikV (4.36)

e finalmente se i e v sao espaciais, os dois primeiros termos gg,; ; = 0, entao conclui-

mos que,

% = 0a% [H + 2H (0 — ) + B ] (4.37)

lembrando que H é o parametro de Hubble, H = a/a.

i

s dado por

Concluimos calculando agora os termos I’

% 1 Xe'
Fuu = 59 (Japw + Govp — Guva) (4.38)

Novamente, temos que g” é a tnica componente nao nula, dada por, ¢” = a?4;;(1 +

2®), sendo assim, g;; = a20;;(1 — 2®). Temos para u = v = 0
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Para p = j e v = 0, nesse caso os dois tltimos termos sao nulos, permanecendo

apenas g;;o ¢ obtemos

iy = Ti,; = 05 (H + @) (4.40)
Finalizamos considerando 1 = j e v = k, entao:

1—-29

be=

(Gijk + Yik,jGjki) (4.41)

sendo que, g;;, = 2a%8;;ik),®. Substituindo todos esses termos com seus respectivos

indices, concluimos que:

Ty = i® (855ke 4 Ok — 6jik:) (4.42)

Partimos agora para o cédlculo do tensor de Ricci. Primeiramente consideramos a

componente tempo-tempo:

Roo = TG00 = Ioao T 1'3 F00 Fgorgo (4.43)

A componente espaco-espaco:

d2
Rij = 6;; {(2&}12 + a—) (1420 —2V0) + a*H (6D — D) + a’® g9 + k:%} +kik; (O+W)

dt2
(4.44)
Sendo que o escalar de Ricci, é dado por R = ¢" Ryy + ¢g* R;;, obtemos
R=[-1+2VY] |- 3d2 k2\11—3(1> +3H(®y—2)
adt? a? 00 0
1—20 y o d%a
—1—3{ " }(2 H+ad2>(1+2®—2\lf)
1-29 2 2 2 2
| [B{a®H(6® o — P ) + a*P oo + P} + k*(P + V)] (4.45)
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Agora nés podemos encontrar a equacao de evolucao para ¥ e ®. A primeira com-

ponente é a tempo-tempo, sendo assim o tensor de Einstein é,

1 1
Go = g" {Roo - 59003} = (—=1+42V) Ry — §R (4.46)

Considerando apenas primeira ordem, essa componente do tensor de Einstein fica,

]{?2
0Gy = —6H® o+ 6V H? —2— (4.47)
a

Reescrevemos essa equagao de acordo com o tempo conforme e o comprimento con-

forme de Hubble, lembrando que dn = dt/a(t) e H = aH, a eq. acima fica

E® + 3H(P' — HV) = 4rGa’Ty (4.48)

Para obtermos a equagao completa precisamos determinar o valor de 77, para os
diferentes fluidos que compoem o universo. Para o caso dos fétons, temos que o

tensor momento-energia é dado por,

_ dp o _ 0

Levando em consideracao a funcao de distribuicao para fotons, a equagao acima

integrada, obtemos

T9 = —p,[1 + 46y (4.50)

De forma anéloga, o tensor momento-energia para neutrinos é dado por, T =
—py[1 + 4Np]. Levando em consideragao todas as componentes, concluimos que a

componente tempo-tempo da equacao de Einstein é dada por

2O + 3H(P — HY) = 4w Ga®[pamd + pudy + 4p,O0 + 4p,No] (4.51)

Esta é a nossa primeira equagao de evolucao para ® e ¥. No limite de nenhuma
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expansao (a = constante), eq. (4.51) reduz-se a equagao de Poisson para a gravidade
(no espago de Fourier). O lado esquerdo ¢ —V?® enquanto o lado direito ¢ 47Gdp.
Os termos proporcionais a @ contam para a expansao e sao geralmente importantes

para os modos com comprimentos de onda comparaveis a, ou maior do que, o raio

de Hubble, H~1.

Vamos agora obter uma segunda equacao de evolugao para ® e W. Ja obtemos a
componente tempo-tempo do tensor de Einstein, vamos nos concentrar na parte

espacial

~ 6 (1 — 20 0ij

7 ik
Gj =g [Rk] — 9

Daeq.(4.44), vemos que a maioria dos termos em Ry; sdo proporcionais a d;;. Quando
contraido com § isto conduzira a uma série de termos proporcionais a d;;, em adicao

ao ultimo termo aqui, o que ¢é proporcional ao R. Portanto,

kikj(® + W)

a?

G = Ad;; + (4.53)

onde A tem cerca de uma dizia de termos. Uma vez que todos estes termos sao
proporcionais a d;; todos eles contribuem para o trago de G; Para evitar lidar com
estes termos, considere a parte longitudinal, sem trago de G;, que pode ser extraido

através da contratacao de G; com k;kJ — 1 / 355 , um operador de projecao.

Este operador projecao mata todos os termos proporcionais a d;; deixando apenas

(W 1 /35]) Gi = —I<;2(<I> + ) (4.54)

Fazemos o mesmo com o tensor momento-energia, temos entao

(k; ki — 1/35J Z / dgp v ;)/ £ fi(p) (4.55)

Pode-se reconhecer que a combinacao u? — 1/3 é proporcional ao segundo polinémio

de Legendre, mais precisamente igual a 2/3P,(u). Por conseguinte, a integral tira a

parte de quadrupolo da distribuicao. Claro que a parte de ordem zero da funcao de
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distribuicao nao possui quadrupolo, de modo que o termo fonte é de primeira ordem,
proporcional ao ©,, que é diferente de zero apenas para neutrinos e fotons. Esta
componente do tensor energia-momento é chamada de anisotropic stress. Particulas
nao-relativisticas, como barions e matéria escura, nao contribuem para anisotropic

stress.

A segunda equagao de Einstein, fica

(D + W) = —321Ga® [p,Oq + p,Noj (4.56)

4.2 Solucgoes

Para poder encontrar a solugao para a evolugao das perturbagoes, temos um processo

em duas etapas:

1) Resolver as equagoes de fundo para obter as fungoes a(t), H(t), e p(t). Depois

disto, estas sao fungoes nas equagoes de perturbacao conhecida.
2) Resolver as equagoes de pertubagao.
4.2.1 Perturbacoes adiabaticas na matéria

Considere agora perturbagoes adiabaticas de um fluido com tinica componente nao-

relativistica. A equacgao para a perturbacao densidade é agora

@25 _add K22
0 42220 _ largp— o 4
iz ot { TGP ] ’ (4.57)

Antes de resolver essa equacao € preciso primeiro encontrar a solucao de fundo que
dé as fungoes a(t), H(t) = a/a e p(t).

A solucao da eq.(4.57) depende do sinal do fator dentro dos colchetes. O primeiro
termo ¢é devido a gradientes de pressao. Pressao tenta resistir a compressao, por
isso, se este termo domina, obtemos uma solucao oscilante. O segundo termo entre
parénteses é devido a gravidade. Se este termo domina, as perturbacgoes crescem. O

numero de onda para os quais os termos sao iguais,

g, = WVATGP (4.58)

Cs
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é chamado o niumero de onda de Jeans, e o comprimento de onda correspondente

_27r

A, = ——
J i

(4.59)
o comprimento de Jeans. Para a matéria nao-relativistica ¢, < 1, de modo que o
comprimento Jeans é muito menor do que o comprimento Hubble, k; > H = aH.

Assim, podemos aplicar a teoria newtoniana para ambas as escalas maiores e menores

do que o comprimento de Jeans.

Para escalas muito menores que o comprimento de Jeans, k < k;, entao podemos

aproximar a eq.(4.57) por

d? add kzcg
ﬁ‘f‘?a%—'— 22 0=0 (4.60)

As solugoes sao oscilantes, 6(t) ~ €™“*, onde w = c,k/a. Estas oscilagoes sdao amor-
tecidas pelo termo 2H4, de modo que a amplitude das oscilagdes diminui com o

tempo. Nao hé crescimento de estruturas em escalas sub-Jeans.

Para escalas maiores do que o comprimento de Jeans (mas ainda sub-horizonte),
H < k < kj, podemos aproximar a eq.(4.57)

5 20— AmGps = (4.61)

Para um universo dominado por matéria, a solucdo do fundo é a o t?/3, de modo

que, H=2/(3t) e p=1/(67Gt?), a eq. acima pode ser reescrita como

d?5  4ds 2

6 4ds 2 o 4.62
az tyia T30 70 (4.62)

A solucao geral é,

6(t) = At*3 + Bt~} (4.63)

O primeiro termo é o modo de crescimento e o segundo termo é o modo de decai-

mento. Depois de algum tempo o modo de decaimento desaparece, e a perturbacgao
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cresce

6 o t*3 x a (4.64)

Assim perturbacoes de densidade em questao crescem proporcional ao fator de escala.
4.2.2 Fluido com varias componentes

A densidade de energia do universo real é composta por varias componentes. Em
muitos casos, é razoavel ignorar as perturbagoes em algumas componentes (j& que

elas sao relativamente pequenas nas escalas de interesse).

d2 (51 a d(;z k}2 Cz

dt? a dt

0 =Y 4rGps; (4.65)

Na verdade, verifica-se que a teoria de perturbacao newtoniana pode ser aplicada,
mesmo com a presenca de componentes de energia relativisticas, como a radiagao,
e da energia escura, contanto que eles possam ser considerados como componentes
suaves e suas perturbacoes passam ser ignoradas.Sendo assim, essas componentes
apenas contribuem para a solucao do fundo. Neste caso, a solucao de fundo é calcu-
lada usando a relatividade geral, ou seja, a solugao de fundo é um universo FRW,

mas as equacoes de perturbacao sao as equacoes de perturbacao newtoniana.

Consideramos uma pertubac¢ao na densidade da matéria escura fria (CDM) dp,,
durante o periodo de dominagao da radiacao. Nés definimos p = p, + p,, onde
Pm <K pr. Como as perturbagoes na radiacao oscilam rapidamente e estao sendo
amortecidas, ou seja, elas estao ficando menores, pode ser uma aproximacao razoavel

ignora-las quando consideramos as perturbagoes em CDM.

CDM pode ser tratada completamente como um fluido sem pressao, por isso o termo

gradiente de pressao na equagao Jeans pode ser descartado. Entao, temos novamente

d?§ ado _

No entanto consideramos o caso do universo dominado por radiacdo, entao H? o<

4

p o< a~*, o que implica em a o< t'/2, e assim H = 1/(2t). Logo:
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d*5  1ds
— 4+ —-— —41Gp, 6 =0 4.67
a ra (4.67)
Na época do dominio da radiacao p,, < p, de forma que o dltimo termo pode ser

ignorado. Entao a solucao fica,

5(t) = A+ Bint (4.68)

Assim perturbagoes em CDM crescem, no maximo, logariticamente durante o pe-

riodo de dominacao de radiacao.
4.2.3 Pertubagoes de Densidade da Cold Dark Matter (CDM)

Matéria escura fria é considerada a componente de estrutura de formacao dominante
no universo a altos redshifts (a energia escura comega a influenciar a densidade de
energia apenas em baixos redshifts isto é, para z < 20). Observagoes indicam que
oo < 0.2p.. Assim, podemos obter uma aproximagao razoavel para o comportamento

das perturbagoes da CDM, ignorando a componente barionica e igualando p,, =~ p..

CDM nao tem pressao e, assim, a velocidade do som é zero. Assim, para CDM, todas
as escalas sao maiores do que a escala de Jeans, e nés nao temos um comportamento

oscilatério. Em vez disso, as perturbagoes crescem em todas as escalas.

O crescimento das perturbacoes de CDM é possivel mesmo durante o periodo de
dominacao de radiagao, pois a componente de radiacao afeta apenas a taxa de ex-

pansao. Considerando ¢s = 0 na eq.(4.27), obtemos

d?s a do _

Vamos agora supor um universo plano, e ignorar o componente p;, de modo que a

equacao de Friedmann é

o =25 (4.70)

onde p = Py + pr € pm X a3 e p, < a~*. Nés definimos uma nova coordenada de

tempo
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Qeq Pr
Sendo assim,
4G = >V (4.72)
Pm =75 y+1 '
e a eq.(4.69) fica
§romi— S Y g2y (4.73)
2y +1 '
Fazendo a mudanga de varidveis de t para y, chegamos a equagao (onde ' = d/dy)
243 3
5 S 5 =0 (4.74)

2y(1+y) 2y(1+vy)

conhecida como a equagao Meszaros. Essa equacao tem duas solugoes, a de cresci-

mento, e a outra de decaimento. A solucao de crescimento é

5= 6 i <1 + gy> (4.75)

Vemos que a perturbacao permanece ao seu valor primordial, § ~ 0, durante o

periodo de dominagao de radia¢ao. Em ¢t = t,,, temos § = 5d,im /2.

Durante o periodo dominado por matéria, y > 1, a perturbacao CDM cresce pro-

porcional ao fator de escala,

§ o<y ocaoc t?? (4.76)

4.3 Fungao de Crescimento

O modo de crescimento ¢ obtido considerando a equagao (4.29) e tentamos uma
solugdo da forma u = ¢/H. Entao a equagao de evolugao para u fica (DODELSON,
2003):
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d*u 1 dinH] du
- Z — = 4.77
da? |:(I da } da (4.77)
Que é uma equacao de primeira ordem para v’ = y , ou seja
dy 1 dinH
— +3 |- =0 4.78
da T {a - da ] Y (4.78)

o termo entre parénteses pode ser reescrito como,

1 deH) 1 1dH
— -2 4.
(aH) da a * H da (4.79)

lembrando que, din H/da = 1/HdH/da, a equagao acima integrada nos fornece a

seguinte solucao,

du _3
T & (aH) (4.80)

Integrando novamente e lembrando que o fator de crescimento é uma segunda solu-

¢ao, ou seja, o, = uH, concluimos:

04 x H(a) /a % (4.81)

4.4 Modelo de Colapso Esférico

Na auséncia da constante cosmoldgica, o raio de uma casca esférica em uma pertuba-
¢ao de densidade simetricamente esférica evolui de acordo com a equacao Newtoniana
(MO HOUJUN; VAN DER BOSH; WHITE, 2010; PEREIRA, 2012),

d*r GM

onde M ¢é a massa dentro da casca esférica. Essa equacao pode ser integrada uma

vez para dar
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L(dr\* GM _
2\ dt ro

(4.83)

Para £ # 0, o movimento de uma casca de massa pode ser escrito de uma forma

parametrizada que depende do sinal de £. Consideramos o caso em que £ < 0, para o

qual a casca de massa eventualmente colapsa. Sendo assim, a solugao para a equagao

4.83 é dada por

r=A(1— cosf)
t = B(0 — senb)

(4.85)

onde A e B sao constantes que sao determinadas pelas condicées iniciais. Em tempos

iniciais, quando # < 1, expandimos as solugoes até segunda ordem e obtemos:

2 pa 3 5
r==A v e t=0B v
2 24 6 120
Substituindo nas (4.82) e (4.83), encontramos:

GM
3 _ 2 _
A>=GMB* e &= o1

Para 6 — 0,
1 1
r—-A#* e t— —B@
2 6
Sendo assim, podemos escrever r como:
9
7"3 = 5GMt2

Lembrando que r® = 3M /47p, podemos reescrever a equacgao acima como

6mpGt* =1

93

(4.86)

(4.87)

(4.88)

(4.89)

(4.90)



Para associar esse resultado com a expansao césmica, H?> = 87Gp/3, obtemos que
t=2/3H.

A medida que avancamos no tempo é necessario expandir a solucao:

92
r= é(ﬂ (1 — E) (4.91)

2
t= %93 (1 - g—o> (4.92)

Reescrevendo a equagao (4.92) como,

6"’ 1 (6t\*°
~ | = 1+—1\{—= 4.93
OREIO 459
e substituindo em (4.91), considerando até ordem 2, concluimos que:
A 76\ 23 £\ 2/3
MUY - T P Ay (4.94)
2\ B 20 \ B

A massa do sistema é dada por, M = (47/3)pr3. A densidade é alterada por um

crescimento J, e o raio or, sendo assim a massa fica:

M= %”pr?’u +8)(1 +6r)? (4.95)

[gualando a massa inicial com a final vem: (1 + §)(1 + 07)® = 1. Expandindo em
primeira ordem (1 + §)(1+ 6r)® =1+ § + 3dr = 1, concluimos que:

N\ 2/3
5 ~ 301 = —% (%) (4.96)

A massa atinge sua expansao maxima em # = m, sendo assim, r =2Aet=nB. E o
colapso final ocorre em 6 = 27, ou seja, r = 0 e t = 2w B. Substituindo esses valores

na equacao acima concluimos que:
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5, =1,06 (4.97)
5. =1,69 (4.98)

O colapso ocorre quando a densidade atinge o valor critico dado pela densidade
critica, . = 1,69. Por outro lado a pertubagao atinge seu raio maximo quando

(515 - ]., 06
4.5 Formalismo Press-Schechter

Evidéncias observacionais mostram que as galaxias residem em halos de matéria
escura. Sendo que esses halos de matéria escura se formam através de instabilidade
gravitacional. Como vimos, as perturbacoes de densidade crescem linearmente até
atingir uma densidade critica. Esses halos continuam a crescer em massa (e tama-

nho), seja por acregao de material de sua vizinhanga ou pela fusdo com outros halos.

Para uma melhor compreensao da formacao de estruturas é necessario compreender
os halos de matéria escura, sendo assim ¢é interessante estudar o espectro de massa
(ou funcao de massa) dos halos, e isso é dado pela Teoria de Press-Schechter (PRESS;
SCHECHTER, 1974).

Para obtermos a funcao de massa considere uma regiao de massa M e uma flutuagao

da densidade 4, de forma que a variagao no raio é dada por:

AR= L / S(r)d*r (4.99)
Vv esf

Também consideramos uma funcao janela W (r), que é igual a 1 no interior da esfera

e 0 fora. Sendo assim,

o2 = (AR?) = <% / d%é(r)W(r)% / d3r’5*(r’)W*(r’)> (4.100)

Concluimos:
o = — | &rd>'W ()W (E)eE(r — ') (4.101)
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No espago de Fourier temos que:

1 d?’k ik.r

Sendo assim a variancia é dada por:

1 d3k
2 _ 2 3 *
0 = 2/(2 )3<5k>/d kW Wy

Concluimos que:

0_2:/ Bh P(k)[ W
(2m)3 V2

Como a janela é esférica, no espaco de Fourier também sera esférica:

3V

o 3 —ik.r __
Wy, = /d rW(r)e =

/ r2sen 6 dr df dp e~ *reos?
Concluimos que:

3V .Ji(kR)

W,
b kR

Sendo assim, podemos reescrever a equagao 4.104 como:

7= / iff P(k) (336”(’“%)(; ;;ffcos (kR))2

(4.102)

(4.103)

(4.104)

(4.105)

(4.106)

(4.107)

Os halos se formam através de picos das flutuacoes da matéria escura. Com isso,

somente regices com densidades de 1,69 irao colapsar. A fragdo de massa é dada pela

seguinte distribuigao Gaussiana:

1 & 2
= [ e
2m J1,69/0

chamando v = 1,69/0, temos que:
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dfps 1 d R
= dre™"/? 4.1
T SRR [/V xe ] (4.109)

dfps L odv
= v 4.11
dM ~ \ardM© (4.110)
A densidade numérica de todos os halos com massa M, é entao:
dn podfps po 1 dv _ 29
_ o S e 4.111
dM ~ MdM ~ My2zdM" (4.111)
sendo que,
dlogv M dv
= —— 4.112
dlog M v dM ( )
Concluimos:
dn po 1 v dlogy _,, (4.113)

dM M\/27MdlogMe

Neste capitulo vimos como pequenas pertubagoes crescem para formar as estruturas
que conhecemos hoje. Essas pertubacoes sao diferentes dependendo da componente
da densidade que levamos em conta no termo de expansao, e dessas componentes
a que nos interessa é a energia escura, que sera discutida com mais detalhes no
proximo capitulo, e como a evolucao temporal da equacao de estado influéncia nessas

estruturas.
4.6 Equagao de Boltzmann

Ao consideramos somente os fluidos perfeitos que nao interagem exceto gravitacio-
nalmente nao é necessario utilizar a equacao de Boltzmann, como vimos em 4.1.1. No
entanto, a mistura cosmica contém fluidos imperfeitos de forma que a descricao an-
terior ¢ insuficiente. Quando os termos de interagao ou o tensor de energia-momento
dependem do momento P, o fluido precisa ser descrito por sua fungao de distribuicao

f(P, x, t). Radiacao, barions, e neutrinos sao tais fluidos.

Usando a métrica perturbada dada pelo elemento de linha,
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ds® = — (14 20)dt* + a*(t)(1 + 2®)d,;dz" dx’ (4.114)

Dada uma fungao de distribuicao de f(P, x, t), o tensor energia-momento para um

fluido

7 P“PV
TH(x, t) = (er E / AP1dPydPyy/=g—5" [ (P, x, 1) (4.115)

onde PY = dt/d\, P' = dz'/d)\, sendo que A descreve o caminho da particula, e g

sao os graus de liberdade. Para uma particula de massa m temos P*P, = —m?.

Podemos escolher a magnitude espacial e a direcao do vetor unitario

Pi

2 _ ipi A
p° =g, PP p = (4.116)
’ 1P|
de forma que d;;p'p’ = 1. Sendo assim podemos escrever,
p® = a*(1 + 2®)(6,;p'p" ) P* = a®*(1 + 20) P? (4.117)

que nos d4 |P| = p(1 — ®)/a a primeira ordem. Com isso o vetor espacial P* pode

ser escrito como

) 1—¢ .
Pl="""pp (4.118)
a

Os fétons satisfazem a relacao g, P*P" = 0, o que se traduz na seguinte condicao

— (14 20)(P")?* +p* =0 (4.119)

Obtemos a componente temporal de P*:

P% = p(1 — ) (4.120)
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O processo de colisoes entre as particulas pode ser descrito pela equacao de Boltz-

manin

df of Ofdx* Ofdp Of dpt
a _af | of dp e 4.121
dt ot Ozt dt  Opdt Op dt Cl/] ( )

onde f(P, x, t) é a funcao de distribuigao e C[f] descreve o termo colisdo. Na equa-
¢ao (4.121) devem ser avaliadas até a primeiro ordem pela métrica perturbada. O
tltimo termo desaparece a nivel linear, uma vez que tanto df/9p° e dp'/dt sao ter-
mos de primeira ordem. O termo colisao ¢ diferente dependendo do tipo de espécies
da matéria. Para fétons precisamos calcula-lo para o processo de interagao Compton

com prétons e elétrons (ou seja, com os barions).

Vamos considerar a equagao de Boltzmann para os fétons. De eqs. (4.118) e (4.120)

segue-se que

dzt P! 1—-d+V .
B 4.122
dt PO a b ( )
Da componente temporal da equacao da geodésica dP°/d\ = —T',, P*P”, obtemos
a seguinte relacao
dp 9D O
—=—-p|H+ —+——— 4.12
dt p< i ot * a@xz) (4.123)
O lado esquerdo de (4.121) fica entéao
df df ofde  Of 9D O
- == : —p— | H+—+=—— 4.124
it ot Tomar o \" T T g on (4.124)

Lembre-se que no fundo imperturbével os fétons com a temperatura T obedecem a

funcao de distribuicao de Bose-Einstein,

FO(t,p) = [exp(p/T) — 1] (4.125)

onde foi negligenciado o potencial quimico u. Note que neste fundo a temperatura T

depende apenas do tempo t: 7" o< 1/a(t). No Universo perturbado podemos definir a
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perturbagao de temperatura, O(t,x,p') = 6T/T, que é escolhida como uma varidvel
de perturbacao de fétons em vez de 6, = 467/T. Assumimos que © nao depende da
magnitude p ja que no espalhamento Compton a magnitude do momento do féton

¢é aproximadamente conservado. A fungao de distribuicao é dada pela

R = | R B

Se © < 1, podemos expandir sobre o valor de fundo f©, utilizando a relacdo

TOfO /0T = —pof© /op:

of©

_ p(0) _
f=f pap

0 (4.127)

que é véalido em primeira ordem. Usando a equagao (4.127) na (4.124) e considerando

apenas os termos de primeira ordem, obtemos

df) ofO Toe poe 00 pov
= — — 4+ =+ == 4.12
dt b op | Ot + a Oz + ot * a 0x’ ( 8
No espaco de Fourier, expandimos © como
o) = — kO e™T 4.129
(I‘) - (271')3 kK€ ( . )

Em vez do vetor unitdrio p, podemos usar p = k.p/k, onde k = |k| é a magnitude
do vetor de onda k. E conveniente integrar a dependéncia angular de O(k) definindo

os multipolos

_ 1 [t
o= = | GPwmew (4130)

onde P, é o polinomio de Legendre de ordem [. Os primeiros sao polinomios Py(u) =
1, Pi(p) = p, e Po(p) = (3u* — 1)/2. Assim, [ = 0 define a monopolo Oy.

O préximo passo é avaliar o termo colisao C|[f] para os fétons, determinado pelo

processo de espalhamento Compton e~ + v <+ e~ + . O resultado final, é dado por:
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neor[©g — O(p) + P.vs) (4.131)

onde n, ¢ a densidade de elétrons, or é a secao de choque Thomson, e v, é a

velocidade dos elétrons.

Juntando as equacoes 4.128 e 4.131, obtemos

00 #0000 pow
ot a 0x' ot a 01t

= neUT[@O — @(]5) + f).Vb] (4132)

Com isso finalizamos a equacao de Boltzmann para fétons dada pela equacao 4.132.
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5 MODELOS DE ENERGIA ESCURA

Sabemos que, no presente, o universo esté acelerando, de acordo com os dados obti-
dos por medidas de distancia de Luminosidade de Supernovas Tipo Ia (SN Ia), pelos
grupos Supernova Cosmology Project (RIESS et al., 1998) e High Redshift Supernova
Team (PERLMUTTER et al., 1999). A fonte para tal aceleragdo é o que chamamos
de Energia Escura, da qual sua origem nao foi ainda identificada. A energia escura
se distingue das espécies comuns, tais como a matéria barionica e da radiacao, no
sentido de que tem uma pressao negativa. Esta pressao negativa leva a expansao
acelerada do Universo, contrabalancando a forga gravitacional. As observagoes SN
Ia mostraram que cerca de 70% da presente energia do Universo é composta por

energia escura.

Dos modelos de energia escura que encontramos na literatura, o candidato mais sim-
ples seria a constante cosmoldgica, que é interpretada como a densidade de energia
do vacuo, no entanto este sofre de dois problemas fundamentais, sendo assim outros
modelos surgiram na tentativa de resolve-los. Existem dois métodos, modificacao da
gravidade ou da matéria. Iremos seguir apenas com modificacao de matéria, onde

focamos em modelos de quinta-esséncia.

Neste capitulo apresentamos, na se¢ao 5.1 um resumo sobre as evidéncias observa-
cionais da energia escura, na secao 5.2, discutimos o candidato mais favoravel pelas
observagoes atuais, e seus problemas tedricos, em 5.3, discutimos um modelo alter-
nativo da energia escura, que ¢é caracterizado por uma equagao de estado dependente
do tempo, e finalizamos em 5.4, com algumas parametrizacoes da equacao de estado

da Energia Escura.
5.1 Evidencias Observacionais

A existéncia da energia escura é suportada por um certo nimero de observagoes.
Isso inclui (i) a idade do Universo em comparacao com a idade de estrelas de baixa
massa em aglomerados globulares, (ii) observagoes de supernovas tipo Ia (SN Ia),
(iii) a radiacao césmica de fundo (RCF), (iv) oscilagoes acisticas de barions (OAB),

e (v) Estruturas em Larga Escala.

Como ja vimos em um universo CDM a idade césmica pode ser menor do que a
idade das estrelas mais velhas. A energia escura pode explicar esta discrepancia,

pois a sua presenca pode aumentar a idade césmica.
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5.1.1 Observagoes de Supernovas

A explosao de estrelas como supernovas ¢ extremamente luminosa e libera grande
quantidade de radiacao. As supernovas podem ser classificadas de acordo com as
linhas de absorcao de elementos quimicos. Se o espectro de uma supernova inclui
uma linha espectral do hidrogénio, é classificada como tipo II. Caso contrario, é
chamada de Tipo I. A explosao do Tipo Ia ocorre quando a massa de uma ana
branca num sistema binario ultrapassa o limite de Chandrasekhar. Uma vez que a
luminosidade absoluta de tipo Ia é quase constante no pico de brilho, a distancia de
uma SN Ia pode ser determinada medindo a sua luminosidade observada (aparente).
Assim, a SN Ia é como uma vela padrao, através da qual a distancia de luminosidade

pode ser medida por observacao.

Considere dois objetos estelares cujos fluxos aparente sao dados por F} e Fy. As
magnitudes aparentes dessas estrelas (my e ms) estao relacionadas com os fluxos de

acordo com

) F
mip — My = —§l0g10 (Fl) (51)
2

A equagao acima nos diz que a magnitude aparente é menor para os objetos mais
brilhantes.

Nos definimos a magnitude absoluta M em termos da magnitude aparente m e a

distancia de luminosidade d.:

d
m — M = blogio (1();%) (5.2)

Em outras palavras, o valor absoluto corresponde ao valor aparente que o objeto

teria se fosse localizado a uma distancia de luminosidade d; = 10 pc do observador.

A magnitude absoluta da SN Ia é cerca de M = -19 no pico de brilho. Uma vez
que esse pico é o mesmo para qualquer SN Ia sob a suposicao de wvelas padrao, a
distancia de luminosidade dj,(z) é obtida a partir da eq. 5.2, por meio da observagao
da magnitude aparente, m. O redshift correspondente da SN Ia pode ser encontrado
através da medigao do comprimento de onda da luz A. As observagoes de muitas SN

Ia fornece a dependéncia da distancia luminosidade dj, em termos de z.
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5.1.2 Radiagao Césmica de Fundo

As observacoes de anisotropias na temperatura da RCF fornecem outro teste inde-
pendente para a existéncia da energia escura. O céu mais antigo que podemos ver
é o chamado superficie do ultimo espalhamento em que os elétrons estao presos por
hidrogénio para formar atomos. Os fétons estavam fortemente acoplados a béarions
e elétrons antes da época do desacoplamento em z ~ 1100 que marca o instante em

que o universo torna-se transparente.

Todas as componentes de matéria do Universo (matéria escura, neutrinos, ...) sdo
acopladas a gravidade através das equacoes de Einstein. A parte escalar das pertu-
bacoes € a principal fonte para as anisotropias de temperatura da RCF. As perturba-
¢oes vetoriais decaem no Universo em expansao, enquanto as perturbacoes tensoriais
contribuem para as anisotropias CMB através do espectro de ondas gravitacionais

primordiais.

A presenca da energia escura afeta as anisotropias da CMB. O primeiro efeito é a
alteracao da posicao dos picos actsticos provenientes da modificacao da distancia
de diametro angular. O segundo efeito é o chamado efeito Sachs-Wolfe integrado
causado pela variagao do potencial gravitacional. Uma vez que esta ultima esta

limitada a escalas muito grandes, o primeiro efeito é tipicamente mais importante.

A temperatura da RCF em um ponto no céu é denotado por T'(6, ¢), e as flutuagoes

na temperatura sao

6?71(9, o) = Z Z A Yim (0, @) (5:3)

=0 m=—1

onde Y}, (0, ¢) sao os harmonicos esféricos, essa expansao € ttil ja que d7/T é defi-
nido sobre a superficie de uma esfera. Os harmonicos esféricos Yy, (0, ¢) satisfazem

a condicao de normalizacao

/ A0V ()Y () = GGy (5.4)

Os coeficientes a;, sao assumidos como sendo estatisticamente independentes. Isto

significa que o valor médio de ay, é zero ((a;,) = 0) com uma variancia dada por
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Cr = (lam|?) (5.5)

Podemos expressar C; em termos do campo de temperatura ©;(k), no espago de

Fourier

= 3/00 dk k2|04 (k)| (5.6)

™ Jo

O momento de multipolo C; é uma medida das flutuagoes de temperatura em escalas
angulares = 7/l. As flutuagoes de densidade da RCF sado mais convenientes se

escritas como

Ar = C(T)? (5.7)

O comprimento de onda co-moével correspondente aos picos actisticos pode ser apro-
ximadamente estimado como A\, = 27/k = (2/n)r,. Entdao o angulo caracteristico

para a localizagao de picos:

QA _ rs(zdec)

= dff) ) (5.8)

onde zge. ¢ 0 redshift na época do desacoplamento e d(:) ¢é o diametro angular co-

movel definido por

d'9(z) = = (14 2)da(2) (5.9)

O multipolo [ correspondente ao angulo (5.8) é

s Ts (Zdec)

= — =m1—"——2. 5.10
00 49 ) (5.10)

A distancia diametro angular pode ser expressa como



c c 1
49 (24e0) = ——R (5.11)
0 97(2)

onde R é o chamado shift parameter da RCF definido por

Qq(fg) ] (0) Zdec dz
R = Wsmh <\/QK/O E(z)) (5.12)
K

O parametro R da RCF definido na eq.(5.12) é afetado pela histéria da expansao
césmica a partir do desacoplamento até o presente. A presenca da energia escura
leva a uma mudanga de R em relacao ao modelo CDM, mudando assim o valor de
l4. Por isso, o parametro R pode ser usado para colocar restricoes sobre a energia

escura.
5.2 Modelo ACDM

O mais simples candidato a energia escura é a constante cosmoldgica A, que chama-
mos assim porque sua densidade de energia é constante no tempo e no espaco. De
fato o modelo ACDM mostrou ser consistente com um grande nimero de observa-
¢oes. Apesar de sua simplicidade, é geralmente dificil de explicar por que a escala
de energia da constante cosmoldgica necessaria para a aceleragao cosmica, hoje, é
muito pequena em relagao ao previsto pela fisica de particulas, que é de cerca de

102! vezes maior do que a densidade de energia observada.
5.2.1 O Problema de Ajuste Fino

Interpretamos A como a densidade de energia do vacuo, que atua nas equacoes de
campo como um fluido perfeito, com uma equacao de estado py = —pa. A energia
de ponto-zero de um campo de massa m com um momento k e frequéncia w é dada
por £ = hw/2 = v/k? + m?/2. Somando todas as energias até um corte em k4,

nos obtemos a densidade de energia do vacuo

k 3 4
mer 'kl —— k
0

(27)3 2 1672

Para o caso da relatividade geral, essa escala de corte é dada pela escala de Planck,

ou seja, kmazr = Mpianck ~ 101°GeV | e com isso concluimos que:
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Poac = 10" GeV (5.14)

No entanto, através de observagoes atuais, temos que a densidade de energia escura

¢ dada por:

3H2
G

P =W o0 = 0220 & 107 GeV (5.15)

Sendo assim, ha uma diferenca de 121 ordens de grandeza entre a observacao e o

previsto pela Teoria Quantica de Campos.
5.2.2 O Problema da Coincidéncia

O segundo problema da constante cosmolégica como energia escura ¢ a de que este
valor especifico é quase idéntico a um numero totalmente nao relacionado, a densi-
dade de energia associada a matéria. Em outras palavras, QE\O) ¢ duplamente impro-
vavel: porque é muito pequeno em termos absolutos e porque o seu valor coincide
(por um fator de dois ou trés) com Q,(g), sem nenhum motivo aparente. A densi-
dade de matéria p,, = pgg)(l + 2)® coincide com a densidade cosmoldgica pf) a

(AMENDOLA; TSUJIKAWA, 2010):

1/3
Q)
A

onde QX)) = 0.7, e z. = 0.3. Este problema é chamado o problema da coincidéncia.
5.3 Modelo ¢(t)CDM

Nos usamos o termo quinta-esséncia para designar um campo escalar canonico ¢ com
um potencial V(¢) que interage com todas as outras componentes apenas através

da gravidade padrao. O modelo de quinta-esséncia é, portanto, descrito pela acao

1 1
S = /d4x\/—_g [@R + c(,,] +5u, Lo=—5¢"0,00,0—V(¢)  (5.17)

onde k% = 87G e R é o escalar de Ricci.
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No6s consideramos um fluido perfeito com densidade de energia py;, pressao Py,
e equacao de estado wy = Py /py. Aqui o indice M é utilizado para um fluido
perfeito geral (incluindo o caso de um fluido total) sem especificar matéria nao-
relativistica ou radiacao. Mais tarde, devemos utilizar o indice m para especificar

matéria nao-relativistica. O fluido satisfaz a equagao de continuidade, isto ¢,

,éM + 3H(pM + PM) =0 (518)

O tensor de energia-momento da quinta-esséncia é calculado utilizando a seguinte

relacao:

2 0(\/—gLy)
(9) — _ ¢
T =g (5.19)

Concluimos:

1
T = 8,00,0 — g 59“53a¢35¢+v(¢) (5.20)

Em um fundo FRW, a densidade de energia py4 e a pressao P, do campo sao

po=Tool) = 5 +V(0), Po= 3T =27 -V(6)  (21)

o que nos da a seguinte equacao de estado

= Do P =2V0)

(5.22)
Ps > +2V(9)

No Universo plano (K = 0) as seguintes equagoes de movimento seguem das equagoes
(2.42) e (2.43):

, K2 kK21,
H2 = lone 4 pan) = |64 VIO) + ] (529
L S S P 5.24
=—5p+ )——5(¢ + pm + M) (5.24)
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onde k? = 871G, p = py+pu, € P = Py+ Py. A variagao da agao (5.17) com relagao

a ¢ temos que

$+3Hp+Vy=0 (5.25)

onde Vi = dV/d¢. A equacao de Klein-Gordon (5.25) pode ser igualmente obtida
por meio da equagdo de continuidade py + 3H (ps + Pp) = 0, ou por combinacao das
equagoes (5.18), (5.23) e (5.24).

Durante a época de dominacao da radiacao ou da matéria, a densidade de energia
do fluido pys domina sobre o da quintesséncia, isto é par > pg. Exigimos que pg
acompanhe p,; de modo que a densidade de energia escura emerge em momentos
tardios. Se este comportamento de rastreamento ocorre ou nao depende da forma
do potencial V(¢). Se o potencial é ingreme, de modo que a condi¢do ¢2 > V()
¢ sempre satisfeita, a equagao de estado do campo ¢ dada por wy ~ 1 a partir de
Eq.(5.22). Neste caso, a densidade de energia do campo, evolui como pgs < a~% o que

diminui muito mais rapidamente do que a densidade do fluido de fundo.

Exigimos a condigao wy < —1/3 para realizar a aceleragao tardia do tempo césmico,
que se traduz na condicio ¢? < V(¢). Por isso, o potencial escalar precisa ser

suficientemente raso para o campo evoluir lentamente ao longo do potencial.
5.4 Modelos w(t)CDM

Estamos interessados em obter a equacao de estado para a energia escura, isso pode
ser feito através de observagoes de SN Ia, onde estimamos o parametro de Hubble
H(z) ao medir a distancia de luminosidade d(z). Com isso podemos reconstruir a
equagao de estado da energia escura wpg(z), no caso da quinta-esséncia podemos
também encontrar o valor do potencial V(¢). No entanto esse método tem seus
problemas, e uma forma de resolver é parametrizando a equacao de estado com
relacao ao tempo, ou redshift. Podemos escrever essa parametrizagao da seguinte
forma (AMENDOLA; TSUJIKAWA, 2010),

wpp(2) =Y wntn(2) (5.26)

onde w,, é uma constante que tem seus valores baseados nas observagoes, e x,(z) sao

funcoes dependentes do redshift.
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Nas seguintes subse¢oes iremos ver diversas fungoes de x,,(2) que especificam diferen-
tes parametrizacoes da equacao de estado, para descrever o fluido quinta-esséncia,

e analisamos cada uma.
5.4.1 Parametrizacao Generalizada

A Parametrizacao Generalizada é uma equacao de estado que engloba algumas ou-
tras parametrizagoes discutidas na literatura, como mostrado abaixo (BARBOZA et
al., 2009):

Parametrizacao Linear: A equacao de estado para a parametrizacao linear, é dada
pelos autores Huterer e Cooray (1999), Weller ¢ Albrecht (2002) e Linder (2002):

w(z) = wy + w2z (5.27)

onde definimos que a fungao é x,(z) = z, sendo que wy e w; sdo constantes. No
entanto essa equacgao ¢ aplicavel até um determinado valor de z, isso pode ser en-
contrado considerando que a densidade de energia escura deve ser subdominante no
passado, esse valor esta em torno de z ~ 1. Devido a aplicacao somente em baixos

redshifts nao podemos utilizar o parametro R da CMB para restringir os valores.

Parametrizacao CPL: Essa parametrizagao foi proposta por Chevallier e Polarski
(2000), e Linder (2002) dada por,

w(z) = wo +wy (5.28)

1+ 2

Essa equacao generaliza o caso para a parametrizagao linear, e estende o intervalo
para redshifts mais altos, que nos permite aplica-la até o redshift do ultimo espa-
lhamento z=1100, e com isso podemos utilizar o parametro R da CMB para impor

vinculos na equacao de estado.

Parametrizacao Logaritmica: Este modelo foi proposto por Efstathiou (1999), e

sua equacao de estado é

w(z) =wo+wiln(l+z) (5.29)

essa parametrizacao ¢ bem aproximada para alguns potenciais associados a campos
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escalares.

A equagao que generaliza essas trés foi proposta por Barboza et al. (2009), em que

(1+2)7 -1

7 (5.30)

w(z) = wy — wg

Nos podemos ver que as parametrizagoes anteriores sao obtidas impondo os seguintes
limites na equagao (5.30), para a linear temos, § — —1, para a Logaritmica, § — 0,
e para a CPL, f — +1, enquanto que V3 # (—1, 0, +1) essa parametrizacao admite

um dominio de solugoes muito maior.

A tabela 5.1, mostra em detalhes os valores dos parametros correspondentes a essa
parametrizacao, sendo que os modelos (5) e (6), sdo dados por uma solugao mais

geral.

Tabela 5.1 - Modelos para a Parametrizagdo Generalizada (BARBOZA et al., 2009).

Modelos  Parametrizacao 15} wy, wg
2 Log. 0.0 —1.00 —-0.29
3 Linear —-1.0 —-0.98 0.10
4 CPL +1.0 —0.98 0.10
5 Generalizada (1) —0.5 —0.98 0.10
6 Generalizada (2) 0.1 —1.00 0.28

5.4.2 Parametrizacao Oscilante

Com intuito de resolver o problema da coincidéncia referente a cosmologia ACDM,
a parametrizagao oscilante foi introduzida. A Equagao de estado oscilante é (PACE
et al., 2012):

w(a) =wy — Asen(Blna+0) (5.31)

onde a = 1/(1 + z) é o fator de escala, A determina a amplitude das oscilagoes, B
é a frequéncia enquanto que # é a fase. Como podemos ver, o valor da equacao de

estado hoje é, w(a = 1) = wy — Asenfl, que é igual a wy se a fase é 6 = 0.

Na Tabela 5.2 resumimos os valores para os parametros que caracterizam cada mo-
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Tabela 5.2 - Modelos para a Parametrizagao Oscilante (PACE et al., 2012).

Modelos  wy A B 0
7 —-0.9 0.07 5.72 0
8 —-0.9 0.07 2.86 0
9 —-0.9 0.15 1.00 0
10 00 1.0 0.06 7/2
11 —-1.0 1.5 0.032 57/18

delo. Os modelos (7) e (8) tém a mesma amplitude, mas a frequéncia de oscilagdes
muda por um fator de dois. Modelo (9) tem amplitude duas vezes maior e as os-
cilagoes sao menos frequentes, com respeito aos modelos anteriores. Estes modelos
permitem um estudo comparativo sobre a influéncia da amplitude e da frequéncia
das oscilagoes. Modelos (10) e (11) tem um periodo muito longo e as oscilagdes
nao sdo ainda visiveis ao longo da histéria césmica. Modelos (9) e (11) sao tam-
bém caracterizados por passar a barreira fantasma, w = —1, uma caracteristica que

corresponde ao melhor ajuste a distancia luminosidade de SN Ia.
5.4.3 Efeito Casimir

O efeito de Casimir corresponde a forca que age entre duas placas paralelas nao
carregadas. E usualmente atribuido a alteracao no ponto zero da energia do vacuo
electromagnético que se prolonga entre as placas em relagao ao vacuo contido na
mesma regiao na auséncia de placas. A energia do ponto zero resulta da quantizacao
do campo eletromagnético. Esta energia nao é diretamente observavel, mas a forca
entre as duas placas resulta da alteragao da energia do ponto zero contido entre as

placas quando estas iltimas sao afastadas uma da outra.

Uma outra equacao de estado é obtida ao considerar as propriedades quanticas do
vacuo usando o Efeito Casimir. No contexto da cosmologia, o efeito Casimir contribui

no termo de expansao com a4 (PACE et al., 2010),

B(a) = /W3 + QF) — 0a- (5.32)

onde Q) 6 a densidade da componente Casimir no tempo presente. Interpretando
como uma equacgao de estado dependente do tempo, podemos usar a equacao acima

para encontrar a equagao de estado, dada por
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1300t + Q8

_Z 5.33
3 Qg))a4 — Qg?zl» ( )

w(a) =

onde o valor de Q% ¢ descrito na tabela 5.3 para cada modelo adotado.

Tabela 5.3 - Modelos que incluem o efeito Casimir (PACE et al., 2012).

Modelos Weas
12 Qegss = —3.5 x 1074
13 Qegss = —3.5 x 1073
14 Qegss = —3.5 x 1072

5.4.4 Modelo independente de Energia Escura

O 1ultimo modelo que se deseja investigar nesse trabalho ¢ um modelo independente
de energia escura proposto por Corasaniti e Copeland (2003). Como mostrado antes
a equacao de estado depende do potencial, e estes sao os responsaveis pela forma de
parametrizacao. Neste caso, a equagao proposta generaliza um conjunto de potenci-
ais. Iremos analisar seis modelos que sao descritos por uma tnica equacao de estado

dada por,

1 _I_ eam/Am 1 _ 6(&71)/Am
1+ 6—(a—am)/Am 1— el/Am

(5.34)

Tabela 5.4 - Modelo Independente de Energia escura (PACE et al., 2012).

Modelos Wo Wi Um A,
15 —-04 —-0.27 0.18 0.5
16 —-0.79 —-0.67 029 0.4
17 —1.0 0.01 0.19 0.043
18 —0.96 —0.01 0.53 0.13
19 —1.0 0.1 0.15 0.016
20 -0.82 —-0.18 0.1 0.7

Na Tabela 5.4 mostramos os parametros que descrevem esta equagao de estado,
os modelos (15) e (16), também conhecidos como modelo INV, correspondem ao
potencial dado pela lei de poténcia inversa, V(¢) ~ 1/¢%; o modelo (17), SUGRA
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(supergravity), com um potencial V' (¢) ~ 1/¢%e?*/2; 0 modelo (18), 2EXP, surge de
um potencial com duas funcdes exponenciais, V(¢) ~ e*® + ¢%?; 0 modelo (19), é
também chamado AS (Albrecht-Skordis model) e o dltimo é o modelo CNR, proposto
por Copeland et al. (2000).

Vimos nesse capitulo diferentes parametrizagoes que descrevem o modelo tedrico de
energia escura chamado quinta-esséncia, essas equagoes de estado sao dependentes
do tempo ao contrario da constante cosmologica que tem uma equacao de estado
constante. No proximo capitulo iremos analisar a influéncia dessas equacoes de es-
tado na Taxa Césmica de Formacao Estelar (TCFE) confrontando com os dados

observacionais e o modelo ACDM.
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6 OBTENDO A TAXA COSMICA DE FORMACAO ESTELAR A PAR-
TIR DO CENARIO HIERARQUICO

A histéria da formacao estelar no Universo é um observavel fundamental para a
compreensao do conjunto e evolucao das galaxias, a producao de radiacao ionizante e
do enriquecimento quimico de gas. Entre os diferentes rastreadores da Taxa Cdsmica
de Formacao Estelar (TCFE), apenas dois tem relevancia em alto redshift sao a
medida de densidade de luminosidade a partir de surveys de galaxias, e a taxa de

longa duracao das explosoes de raios gama (LGRBs).

Vimos no capitulo 4 que a funcao de massa de halos foi derivada por Press e Schechter
(1974). A medida que os halos colapsam agregam material de sua vizinhanga. Sendo
assim para obtermos a TCFE, precisamos obter a quantidade de gas que entra nos
halos, que é descrita por um termo de infall. Por outro lado, a perda de material
por eventos como ventos e explosao de supernovas corresponderia a um termo de

outflow.

Comegamos definindo a Fungao de massa proposta por Sheth e Tormen (1999), que
apresenta melhor concordancia com simulacoes numéricas de formacgao de estruturas.
Usaremos essa func¢@o no lugar da fun¢ao de massa de Press-Schechter (PEREIRA;
MIRANDA, 2010):

Flv) = A (1 + @) (g)”2 %\/;V/Q) (6.1)

onde v = [§.(z)/o(M)]?, e A=0,3222, a=0,707, p=0,3 sao constantes. A densidade

numérica de halos é dada por,

din(o(M)

Po
An(M) ‘ (v) (6.2)

A equacao que governa a quantidade total de gas nos halos é dada pela seguinte

relacdo (MIRANDA, 2012):

. M. BM,
Po= "avar T avat

+ap(t) (6.3)

o primeiro termo representa as estrelas que sao formadas a partir do gas contido no
halo.
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Usando a Lei de Schmidt (SCHMIDT, 1959), temos:

d*M,
=V
dvdt ®)

= kpy (6.4)

sendo d?M., /dVdt a taxa de conversdo de gés em estrelas, e p, ¢ densidade do gés,

e k=1/7,, em que 7, é a escala caracteristica de tempo para a formacao estelar.

O segundo termo é a massa ejetada pelas estrelas por ventos e supernovas, é (PE-
REIRA; MIRANDA, 2010):

dQMe' 140M ¢
dthJ = /(t) (m —m,)®(m)¥(t — 7,,)dm (6.5)

No limite inferior da integral acima, m(t) é a massa da estrela com tempo de vida

t. No integrando, m, é a massa da estrela remanescente.

O 1ltimo termo ¢ a taxa de acresgao barionica. A fracao de barions é obtida consi-
derando que a densidade de barions é proporcional a densidade de matéria escura,
podemos calcular a fragdo usando a fungdo de massa de Sheth e Tormem (PEREIRA;
MIRANDA, 2010):

Jores (M, 2) MdM

fo =0
Jo n(M, z)MdM

(6.6)

Os limites de integracao de (6.6) representam as massas minima e maxima de halos
formados. N6s consideramos M,,;, = 10 M, (aproximadamente a massa de Jeans
na recombinagao) € M, = 10" M, (vide (PEREIRA; MIRANDA, 2010)).

Sendo assim a taxa de acrecao é dada por

dt\
ab(t) = prc (%)

lembrando que p. é a densidade critica, e dt/dz é a idade do universo dada pela

dfy

- (6.7)

equacao 2.56 podemos reescrever:
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9.78h 1
= WG’W (6.8)

ﬁ
dz

onde Hy = 9.78h~! Gyr e E(2) é o termo de expansao.

Além disso na (6.5), o termo ®(m) é a Func¢ao de massa inicial (IMF) proposta por
Salpeter (1955):

®(m) = Am~ 01+ (6.9)
onde x é a inclinagao da IMF, sendo que ¢(m) é normalizada através da relagao:

140 M,
A m®(m)dm = (6.10)

0.1M¢

Integragao numérica da equacao (6.3) nos fornece o valor de p,, e assim podemos
obter a taxa cdsmica de formagao estelar pela (6.4). Basta para isso reescrever
d*M, /dVdt como p,.

6.1 Resultados

Consideramos para todos os modelos de energia escura os seguintes parametros,
Q= 0,279, Q, = 0,0463, Qpr = 0,721, h = 0,7 e og = 0,821 obtidos pelo
WMAP-9 (BENNETT et al., 2013). Outros parametros importantes como: tempo de
formacao estelar foi adotado o valor de 7, = 2, 0Gyr; usamos a massa minima para os
halos M,,;, = 10°M; e uma inclinacao da IMF z = 1, 35. Nosso objetivo é analisar
a influéncia que diferentes equacoes de estado tem na TCFE, identificando dessa

forma possiveis desvios em relagao a equacao de estado da constante cosmoldgica.

Na Tabela 6.1 apresentamos os valores de (e,) que representa a eficiéncia média
de formacao estelar dos halos dentro do intervalo em redshift [0-20], e o valor do
redshift quando a taxa de formacao estelar atinge o seu valor maximo para cada
modelo proposto. Seguidos pelos graficos, sendo que usamos o Modelo ACDM, que
descreve uma equacao de estado constante, como uma referéncia para verificar se
as diferentes parametrizagoes de quinta-esséncia, em termos de equacao de estado
dependente do tempo, podem dar uma assinatura na TCFE diferente da dada pela

constante cosmoldgica, e que ainda esteja em acordo com os dados observacionais
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de p.(z) até redshift~ 5.

Os dados observacionais utilizados foram retirados do trabalho de Hopkins (2004),

Hopkins (2007), que consiste em medigoes de densidade de galaxias.

Tabela 6.1 - Taxa Césmica de Formagao Estelar para os Modelos Energia Escura. A Pa-
rametrizagao Generalizada é dada pelos modelos (2)-(6) vide (BARBOZA et
al., 2009), para a parametrizacao oscilante, modelos de (7)-(11) (PACE et al.,
2012), para o Efeito Casimir e o modelo aproximado (PACE et al., 2010) temos

(12)-(20).
Modelo  Parametrizacdo (&) Zx
ACDM w=—1 0.320 3.51
2 Log 0.321 3.50
3 Linear 0.318 3.47
4 CPL 0.321 3.51
5 Generalizada (1) 0.319 3.50
6 Generalizada (2) 0.316 3.48
7 Oscilante (1)  0.314 3.50
8 Oscilante (2)  0.313 3.50
9 Oscilante (3)  0.312 3.50
10 Oscilante (4)  0.320 3.51
11 Oscilante (5)  0.343 3.48
12 Casimir 1 0.320 3.48
13 Casimir 2 0.325 3.32
14 Casimir 3 0.353 2.43
15 INV1 0.311 3.33
16 INV2 0.314 3.50
17 2EXP 0.320 3.51
18 AS 0.319 3.51
19 CNR 0.320 3.51
20 SUGRA 0.310 3.50
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Nas Figuras 6.1 e 6.2 sao apresentadas as TCFE para a parametrizacao Generalizada,
dada pela equacao (5.30), juntamente com o modelo ACDM para comparagao. Os
pontos observacionais foram obtidos do trabalho de Hopkins (2004), Hopkins (2007).

Como podemos ver pela Figura 6.1, nenhum dos modelos levando em consideracao
a parametrizagdo generalizada, ou seja, os modelos (2)-(6) tem uma diferenca sig-
nificativa na TCFE em comparagao com o modelo ACDM. No entanto, podemos
verificar pequenas diferengas no caso do modelos (3) e (6), ambos tem uma TCFE
um pouco menor que o modelos ACDM, na normalizagao sa@o os que tiveram maior
diferenca para essa parametrizagao e o redshift em que a TCFE é méxima também
¢ diferente para ambos os modelos com relacao a constante cosmoldgica. Levando
em consideracao os pontos observacionais nenhum dos modelos pode ser excluido,

ja que todos concordam com esses dados.
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Figura 6.1 - TCFE para a Parametrizacao Generalizada

Na Figura 6.3, analisamos a parametrizagao oscilante, a caracterizacao de cada mo-
delo assim como os respectivos valores para a normalizacao da TCFE e o redshift
em que atinge o valor maximo é dado pela tabela 6.1. Novamente os pontos obser-
vacionais foram obtidos do trabalho de Hopkins (2004), Hopkins (2007), e todos os

modelos estao de acordo com esses dados.
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Figura 6.2 - TCFE para a Parametrizagao Generalizada

Para os Modelos (7)-(9), possuem caracteristicas bem préximas entre eles, e em com-
paragao com o modelo ACDM nao tem muitas diferencas. Como analisado por Pace
et al. (2012), o termo de expansao para esses modelos é maior em comparagao com
Hxcpwr, 0 que podemos esperar um termo de infall maior do que para a constante
cosmoldgica, no entanto essa variagao é bem pequena para baixos redshift chegando
a um valor maximo de Hpp/H) = 1.04. Note que, na figura 6.3 existe uma pequena
variagao, sendo a TCFE um pouco menor, para esses modelos em comparagao com

a TCFE para a constante cosmoldgica.

Para o modelo (10), néo é possivel verificar nenhuma diferenca com relagdo ao modelo
ACDM, tanto a normalizacao e o z, tem exatamente os mesmos valores. Isso era de
se esperar como mostrado por Pace et al. (2012), esse modelo se comporta de forma

idéntica com a constante cosmolégica.

No caso do modelo (11) que como vemos abaixo apresentou maior diferenca ao
ACDM, como pode ser visto pelo termo de expansao apresentou uma variacao mais
significativa que os modelos anteriores, Hpr/Hxy = 0.94 como esse termo é menor,
ocorre o oposto dos modelos acima, ou seja, a TCFE da constante cosmoldgica é

menor.
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Figura 6.3 - TCFE para os modelos Oscilantes

Na Figura 6.4 mostramos os modelos para a parametrizacao do Efeito Casimir dado

pela equacao (5.33) de acordo com a Tabela 6.1.

Nesse caso ocorre o oposto ao modelo (11), a constante cosmoldgica produz ampli-
tudes maiores, ou seja, o processo de infall da matéria barionica nos halos é mais

eficiente, para o mesmo conjunto de parametros, se o fluido de energia escura é a
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constante cosmoldgica. Os modelos estao de acordo com os dados observacionais.
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Figura 6.4 - TCFE para os modelos Casimir

Nas Figuras 6.5 e 6.6 mostramos os modelos da ultima parametrizacao, o modelo
independente, vide (PACE et al., 2010). Os modelos correspondentes ao potencial
descrito pela lei de potencia, INV, ou seja, os modelos (15) e (16), foram os que
mais influenciaram a TCFE, o mesmo ocorre com o ultimo modelo, SUGRA que
tem uma amplitude menor que ao modelo ACDM. Outros modelos como, 2EXP e
CNR, reproduzem o modelo ACDM. Novamente todos estao de acordo com os dados

observacionais.
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Figura 6.5 - TCFE para a Modelo aproximado

No caso do uso direto da TCFE, como um observavel destinado a impor vinculos e
limites a parametrizagao da energia escura, vemos que todos os modelos a exce¢ao

do (14) possuem uma evolugao muito parecida.

Como o espalhamento, ou seja incertezas, dos dados observacionais da TCFE sao

muito grandes a redshift z 2 1,5 é impossivel descartar qualquer um dos 20 modelos
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Figura 6.6 - TCFE para a Modelo aproximado

apresentados. Contudo, usando o critério da "simplicidade”( ou navalha de occam),
como a constante cosmoldgica apresenta menos parametros livres, em relagao aos
demais modelos, o critério de simplicidade "nos for¢a’a terminar esse capitulo colo-
cando a constante cosmoldgica como o fluido de energia escura que melhor se ajusta

aos dados da TCFE.

No préximo capitulo usaremos observagdes de Long Gamma-Ray Burst (LGRB)
para analisar as diferente TCFE obtidas para cada um dos fluidos de energia escura

estudados nesse capitulo.
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7 LONG GAMMA-RAY BURST

Como mencionado no capitulo 6 as observagoes de Long Gamma-ray Burst (LGRB)
oferecem oportunidade de analisar a TCFE em altos redshifts. GRBs de longa du-
ragao (t > 2s) sao detectaveis a distancias cosmolégicas e rastreiam a TCFE, uma
vez que sao geralmente associados ao colapso de estrelas massivas, collapsars. No
entanto, o nimero de eventos ¢ muito menor em comparacao com a de galdxias a
alto redshift, e mais importante, é provavel que exista uma tendéncia a metalicidade,
relacionado com um mecanismo de producao de GRB dependente das propriedades
progenitoras. Veremos neste capitulo, que o uso dos dados de LGRBs pode ajudar
a restringir as varias equacoes de estado, da energia escura, analisados no capitulo

precedente.
7.1 Taxa de LGRB

Para produzir um LGRB por um collapsar, a estrela progenitora deve ser massiva o
suficiente para formar um buraco negro. A relagao entre a taxa de LGRB e a taxa

de formagao de buracos negros é dada pela seguinte parametrizagdo (HAO; YUAN,
2013),

hGRB(fZ) X W(Z)ﬁBH(Z> (71)

onde npy(z) é a taxa de formagao de buracos negros e ¥(z) é a eficiéncia de formagao
de LGRB que é dependente do redshift.

Como sugerido pelo modelo collapsar (MACFADYEN; WOOSLEY, 1999), o modelo
para ¥(z) é dado pela evolucao da metalicidade cdsmica. A eficiéncia de formagao

de LGRB pode ser descrita por uma forma analitica,

Ulay + 2, (Zy,) Z)P100156

V(% 2) = T(a; +2)

(7.2)

onde I' e T sdo as funcoes Gamma incompleta e completa, respectivamente, a; =
—1.16 € a inclinacao da funcao de distribuicao Schechter e § = 2 é o indice da lei
de potencia da relagao massa-metalicidade das galdxias. No entanto como analisado
por Hao e Yuan, o modelo hierdrquico para a TCFE é mais consistente com os dados
de LGRB sem considerar um corte de metalicidade, sendo assim iremos adotar um

valor Zy, = 0, e com isso ¥(z) = 1.
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A Taxa de formagao de buracos negros npg(z) é dada por

nin(z) = / " ) pu(t — ) dm (7.3)

mBH

onde no limite inferior da integral, mpy = 40M,), corresponde ao valor da massa
minima necessdria para produzir um buraco negro, ¢(m) é a IMF e p.(t — 1)
representa a TCFE na época de formacao da estrela progenitora do buraco negro.
Assim, 7, representa o tempo de vida de uma estrela com massa M dentro do
intervalo 40 < M /M < 140.

7.2 Estatistica K-S

Para comparar com as observagoes, nés precisamos obter a distribuicao cumulativa

de LGRB, e isso é dado pela seguinte relacao

ﬂ dz
dz 1+ 2

N(<z)=A /0 i (2) (7.4)

onde A é uma constante que depende do tempo de observacao, da cobertura do céu
e do limite em fluxo do survey, e dV/dz é o volume co-mével. A constante A pode

ser removida ao normalizar a distribuicao cumulativa, e isso é dado por

N(< z|zmax) = % (7'5)

Os dados observacionais sao compostos por 62 LGRB tirados de Robertson e Ellis
(2012). Construimos uma distribui¢ao cumulativa dependente do redshift, desses

dados, pela seguinte relacao

F.(z) = %Zzz 2 <z (7.6)

onde 7 ¢ o numero de valores z; inferiores a z.

No teste de Kolmogorov-Smirnov (K-S) considera-se a estatistica

D =mazx|F,(z) — F(z)] 0<z<5 (7.7)
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onde F'(z) corresponde a nossa distribuigao cumulativa dada através de N (< z|zmaz),

conforme 7.5.

A qualidade da fungao cumulativa F'(z), obtida para cada modelo de energia escura
em relacao aos dados observacionais de LGRB, é medida através do parametro D
que mede o maior afastamento entre as funges F, (z) e F/(z). O nivel de confianca
estatistico na determinacao de D é feito através de um segundo parametro, chamado
p. O melhor ajuste ocorre para baixos valores de D e altos valores de p. Assim, por
exemplo, p = 0, 8 significard que D foi determinado com nivel de confianca de 80%.
Em outras palavras, podemos dizer que, com confianca de 80%, o valor de D é menor

que o dado através de 7.7.
7.3 Resultados

Como vimos no capitulo anterior praticamente todos os modelos concordavam com
os dados observacionais da TCFE. Neste capitulo apresentamos uma outra forma de

investigar a consisténcia dos modelos adotados.

Considerando os dados observacionais de 62 GRBs com redshift conhecidos da tabela
de Robertson e Ellis (2012), usamos a estatistica K-S para verificar a consisténcia

dos modelos de TCFE apresentados no capitulo 6.

Na Tabela 7.1 temos na primeira coluna o modelo, e na segunda coluna a respectiva
parametrizacao, na terceira coluna colocamos os valores de D, que correspondem a

distancia maxima entre as duas distribuigoes, e na iltima o valor da probabilidade,

p.

Nas figuras abaixo temos as distribui¢coes cumulativas para os dados de LGBR do

satélite swift juntamente com o modelo ACDM para comparagao.

Nas figuras 7.1 e 7.2, temos que os modelos (2), (3) e (6) sdo muito semelhantes ao
modelo ACDM, com uma probabilidade de p=0.644, p=0.656 e p=0.659, respecti-

vamente.

Para os modelos (4) e (5) obtemos uma probabilidade de p=0.712 e p=0.691.
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Tabela 7.1 - Os valores dos parametros da estatistica K-S.

Modelos Parametrizacao D P
1 ACDM 8.91 x 10~ 0.688
2 Log. 9.24 x 1072 0.644
3 Linear 9.15 x 1072 0.656
4 CPL 8.73 x 1072 0.712
5 Generalizada (1) 8.89 x 1072 0.691
6 Generalizada (2) 9.13 x 1072 0.659
7 Oscilante (1)  8.14 x 1072 0.788
8 Oscilante (2)  1.28 x 1071 0.240
9 Oscilante (3)  8.41 x 1072 0.754
10 Oscilante (4)  8.92 x 1072 0.688
11 Oscilante (5) 1.33 x 1071 0.208
12 Casimir 1 9.11 x 1072 0.661
13 Casimir 2 1.08 x 1071 0.438
14 Casimir 3 2.25 x 107! 293 x 1073
15 INV1 1.51 x 107" 0.105
16 INV2 7.95 x 1072 0.813
17 2EXP 8.91 x 1072 0.688
18 AS 8.68 x 1072 0.719
19 CNR 8.91 x 1072 0.688
20 SUGRA 8.07 x 1072 0.797

Considerando agora os modelos correspondentes a parametrizagao oscilante, os mo-
delos (8) e (11) s@o desfavordveis. Sendo que no caso do modelo (11), que de acordo
com os resultados obtidos no capitulo anterior, sua amplitude na TCFE teve maiores
influéncias em comparacao ao modelo ACDM, com os dados de GRBs a probabili-

dade desse modelo ser consistente com os dados é de p=0.208.

O modelo (10) reproduz um modelo ACDM, como ja obtido, tem uma probabilidade
p=0.688.

Os mais favordveis para essa parametrizagdo correspondem aos modelos (7) e (9),

com probabilidades iguais a p=0.788 e p=0.754, respectivamente.

Considerando a Figura 7.4, correspondente a parametrizacao dada pelo Efeito Casi-
mir, o modelo (14) que teve maior influéncia na TCFE, de acordo com os dados do

swift é desfavoravel com uma p=2.93 x 1073,

Finalizamos com o modelo aproximado, na figura 7.6. Novamente um dos mode-
los que teve maior influéncia na TCFE, como mostrado no capitulo anterior, com

os dados de GRBs o modelo (15) é desfavordavel com uma probabilidade p=0.105,
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enquanto que o modelo (16) é o modelo mais favoravel estudado, com uma proba-
bilidade p=0.813. Outros como o modelo (18) e (20) também sdo mais consistentes
com os dados do swift, com p=0.719 e p=0.797, respectivamente. E os modelos (17)

e (19) reproduzem uma constante cosmoléogica.

No capitulo anterior verificamos que as TCFE preditas pelos 20 modelos, de ener-
gia escura aqui estudados, possuem todas evolu¢ao muito parecida com o redshift.
Mesmo o modelo Casimir (3) que possui a maior diferenga em relagdo ao ACDM,
nao pode ser excluido por causa das elevadas incertezas observacionais da TCFE
a redshifts z > 1,5. Por outro lado, ao usarmos os dados de LGRB, verificamos
que os modelos como Oscilante (2), Oscilante (5), Casimir (2) e Casimir (3) sao
desfavoraveis frente ao ACDM. Por outro lado, modelos como INV(2), SUGRA E
Oscilante (1) se ajustam melhor aos dados do satélite swift do que o modelo ACDM.

Os demais 11 modelos possuem, estatisticamente, o mesmo ajuste do ACDM aos
dados de LGRBEs.

No proximo capitulo reexaminamos essas equagoes de estado, da energia escura, sob
o enfoque dos Fundos Estocdsticos de Ondas Gravitacionais (FEOG) produzidas
por sistemas binarios em espiralagao. Esses sistemas sao os mais promissores para a
deteccao de ondas gravitacionais através dos grandes interferometros, futuros, como
Advanced LIGO (também chamado de LIGO III) e Finstein Telescope.
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8 FUNDO ESTOCASTICO DE ONDAS GRAVITACIONAIS DE ORI-
GEM COSMOLOGICA

Ondas Gravitacionais sao produzidas por uma grande variedade de fontes astrofisicas
e fenomenos cosmoldgicos, é bastante provavel que o Universo é permeado por um
fundo dessas ondas. Podemos citar, supernovas, colapso de estrelas para formar
buracos negros, espiralagao e coalescéncia de binarias compactas, queda de estrelas

em buracos negros, e estrelas de neéutrons em rotagao.

Como ja sabemos, existem diversos modelos para descrever a energia escura, como
vimos na secao 5.4, desta forma, o principal objetivo deste capitulo é explorar a
possibilidade de utilizar a taxa cdésmica de formacao estelar para fornecer mais in-
formagoes sobre o carater temporal da equacao de estado da energia escura, além
de analisarmos a influéncia desses modelos nos fundos estocasticos de ondas gravita-
cionais produzidas por trés diferentes fontes cosmoldgicas, que sao, coalescéncia de
binarias compactas, de duas estrelas de néutrons (NS-NS), estrela de néutron-buraco

negro (NS-BH), e dois buracos negros (BH-BH).

Neste capitulo, na segao 8.1, estudamos a taxa de coalescéncia dos sistemas binérios
necessaria para o célculo do Fundo Estocéstico de Ondas Gravitacionais (FEOG),
na secao 8.2 obtemos a equagao para o espectro do FEOG, e finalizamos na se¢ao

8.3, com os resultados obtidos dos modelos apresentados.
8.1 Taxas de Coalescéncia

Para encontrarmos a taxa de coalescéncia precisamos assumir que esta rastreia a
TCFE, mas com um tempo de atraso 7; entre a formacao do sistema binério e a
fusdo (REGIMBAU; HUGHES, 2009). Com isso temos

onde p2(z) é a taxa na qual o sistema bindrio é observado a coalescer em um redshift
z. A conexao entre a TCFE e a taxa da coalescéncia da bindria é dada por p..(z),

conforme a relacao

. . ) ,O*C(Zf)
p*c(Z) = /7:0 mp(td>dtd (82)
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onde p.(zf) é a TCFE, obtida em 6.4, P(t;) é a probabilidade por unidade de tempo
da fusdo apds a formacao do sistema, e o termo (1 + zf) ¢é a dilatac@o do tempo

devido a expansao do universo.

O tempo de atraso t4 é (REGIMBAU; HUGHES, 2009),

1 zf dz’
=1 | 0+ )E() (8:3)

A Probabilidade P(t,) é dada por
B
P(ty) o< — (8.4)
ta
onde B ¢ uma constante de normalizacao, que é obtida pela seguinte relagao
15Gyr 1
B/ L (8.5)
70 ld

Dependendo do sistema binario o valor do tempo minimo para a coalescéncia 7y tem
um valor especifico, sendo 75 = 20Myr para NS-NS, 75 = 10Myr para NS-BH, e
7o = 100Myr para BH-BH, vide (MIRANDA, 2012; BULIK et al., 2003).

Sendo assim, a taxa de fusao por unidade de redshift z, é dada por

dRr? ., . dV
1 PC(Z)E (8.6)
onde dV é o volume co-mével dado pela equacao 2.72.

8.2 Fundo Estocastico de Ondas Gravitacionais

O espectro do Fundo Estocastico de Ondas Gravitacionais é (MAGGIORE, 2008):

1 dpew
Qow = ————— 8.7
ow Pc dlog Vobs ( )

em que pgw ¢ a densidade de Ondas Gravitacionais e v, ¢ a frequéncia observada.

102



Essa equacao pode ser reescrita como

1
QGW = C3_UobsFobs (88)

C

onde F,,, é o fluxo de ondas gravitacionais na frequéncia observada v, integrada

sobre todas as fontes cosmoldgicas.

O Fluxo recebido na Terra é dado por

P = [ fundR2(2) (5.9
com f, ,. dado por

1 dEgw

P p———ALT 2 1
fobs 47Td% dV ( +Z) (8 0)

lembrando que d;p = 7(2)(1 + 2) é a distancia de luminosidade, r(z) é a distancia

propria, e v = vgs(1 + 2) é a frequéncia no referencial da fonte.

Na aproximacao quadrupolar, a densidade espectral emitida por um sistema bindrio,

com as massas m; e ms é dada por

dEqw
dv

= Ky~ /3 (8.11)

onde

(Gm)?3 mymy

K =
3 (m1+m2)1/3

(8.12)

Sera considerado que o Fundo Estocastico de Ondas Gravitacionais tem seu valor
de frequéncia maxima limitada pela 4ltima drbita estdvel do sistema (SATHYAPRA-
KASH, 2000),

M —1
=1. H 1
Vo 5(2'&%) kH:. (8.13)
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onde M é a massa total do sistema, ou seja, M = mq + ms.

Embora alguns autores critiquem o uso de (8.13) para determinar a méxima frequén-
cia de sistemas NS-NS, essa equacao tem sido usada por diversos autores como Re-
gimbau e Pacheco (2005), Regimbau e Hughes (2009), Pereira e Miranda (2010) e
Miranda (2012) entre outros.

Um outro parametro importante é o Duty Cycle é definido como a razao da duracao
tipica de um unico burst e o intervalo de tempo médio entre eventos sucessivos
(REGIMBAU; PACHECO, 2005; REGIMBAU; HUGHES, 2009).

4R
D(z) = /0 dez' (8.14)
onde
~ 5¢d ~5/3 ,—8/3
T = Sre8BCH (L4 2")yme] ™ fr (8.15)

com fr, sendo a frequéncia mais baixa do detector e o m, representa a massa chirp

que ¢ dada pela seguinte relagao

<m1m2)3/5

me = _(ml + m2)1/5

(8.16)

Existem trés diferentes regimes para esse parametro. O primeiro é dado por, D(z) <
0.1, que chamamos de shot noise regime, que consiste em uma sequéncia de eventos
amplamente espagados, ou seja, as fontes podem ser resolvidas individualmente. O
segundo caso em que, 0.1 < D(z) < 1.0 é o popcorn noise regime que significa que
o intervalo de tempo entre dois eventos sucessivos esta proximo da duracao de um
tnico evento. Finalizamos com o terceiro caso em que D(z) > 1, nessa situacao

temos um fundo continuo, ou seja, os sinais se sobrepoem.
8.3 Resultados

Como vimos anteriormente, o efeito da energia escura pode ser parametrizado por
diversas equacoes de estado, 5.4, no nosso caso, estamos considerando aquelas que
sao dependentes do tempo. No total obtemos 20 modelos, e analisamos para 3 tipos

de sistemas binarios, estrelas de néutrons - estrelas de néutrons (NS-NS), estrela de
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néutron - buraco negro (NS-BH) e buraco negro - buraco negro (BH-BH) e também
o espectro total das trés fontes (NS-NS+NS-BH+BH-BH). Usando o formalismo
visto neste capitulo obtemos o fundo estocdstico de ondas gravitacionais (FEOG),

para esses 20 modelos.

Consideramos para todos os modelos de energia escura os seguintes parametros,
Q,, = 0.279, Q, = 0.0463, Qpr = 0.721, e h = 0.7 obtidos pelo WMAP-9 (BENNETT
et al,, 2013), o tempo de formagao estelar, 7, = 2.0Gyr, usamos a massa minima
de formacao dos halos M,,;, = 10°M, a inclinacao da IMF, x = 1.35, e o tempo
minimo para a taxa de coalescéncia depende do sistema, 79 = 20Myr para NS-NS,
70 = 10Myr para NS-BH e 79 = 100Myr para BH-BH (MIRANDA, 2012).

A frequéncia inicial é em todos os casos de v;,; = 10Hz, e a frequéncia maxima
depende do sistema utilizado, dado pela equagao (8.13). No caso deste presente
trabalho, nos consideramos as massas para o sistema NS-NS sendo m; = my =
1.4M , que nos fornece uma frequéncia de v,,,, = 1500H z. Para o sistema NS-BH,
utilizamos m; = 1.4M, e my = 5.0M,, e consequentemente temos a frequéncia
maxima em V., = 656Hz. Para o sistema BH-BH, m; = my = 5.0M com uma

frequéncia maxima em v, = 420H 2.

H&4 um dltimo ponto a considerar antes de calcular o espectro do FEOG. Este
ponto esta relacionado com o valor da taxa de fusao local, por unidade de vo-
lume, p2(0). Esses valores sao estimados para cada sistema e sao dados por,
p2(0) = (0.01 — 10)Myr~*Mpc=3 para NS-NS, p%(0) = (0.001 — 1)Myr—*Mpc=3
para NS-BH, (REGIMBAU; HUGHES, 2009). Neste trabalho, os valores adotados sao
p2(0) = 1.0Myr—'Mpc=3 para NS-NS, p2(0) = 0.1Myr~'Mpc=3 para NS-BH e
p2(0) = 0.01Myr—'Mpc=3 para BH-BH vide (MIRANDA, 2012).
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Na tabela 8.1 mostramos para os 20 modelos de energia escura, a Parametrizacao
Generalizada é dada pelos modelos (2)-(6) vide (BARBOZA et al., 2009), para a para-
metrizagao oscilante, modelos de (7)-(11) (PACE et al., 2012), e para o Efeito Casimir
pelos modelos (12)-(14) e para o modelo independente (15)-(20) (PACE et al., 2010),
caracterizados pela Tabela 6.1, seus respectivos espectros de ondas gravitacionais no
sistema NS-NS, em que atingem seu valor maximo e a frequéncia de pico, também
colocamos os valores para a Duty Cycle em que o redshift atinge os valores de 0.1
e 1.0, e os valores do S/N para dois futuros detectores de Ondas Gravitacionais, o
LIGO I1I, isto é Advanced LIGO e o Einstein Telescope (ET).

Tabela 8.1 - Espectro de Ondas Gravitacionais para sistema NS-NS para os Modelos Ener-

gia Escura.
N Modelo Qawnn. vp(H2) 2pe(0.1) zpe(1.0) S/N (LIGO) S/N(ET)
1 ACDM 422 x 1079 382 0.23 0.53 1.44 3.32 x 102
2 Log 433 x 1079 382 0.23 0.53 1.47 3.40 x 102
3 Linear 412 x 1079 384 0.23 0.53 1.40 3.22 x 102
4 CPL 416 x 1079 382 0.23 0.53 1.42 3.27 x 102
5 Generalizada (1) 4.14 x 107° 383 0.23 0.53 1.41 3.25 x 102
6 Generalizada (2) 4.09 x 107 384 0.23 0.53 1.39 3.20 x 102
7 Oscilante (1)  4.04 x 107° 380 0.23 0.55 1.38 3.18 x 102
8  Oscilante (2)  4.94 x 107° 418 0.16 0.35 1.61 3.72 x 102
9  Oscilante (3)  4.01 x 1072 382 0.23 0.54 1.37 3.16 x 102
10 Oscilante (4)  4.22x 1079 382 0.23 0.53 1.44 3.32 x 102
11 Oscilante (5)  4.99 x 1072 394 0.21 0.45 1.67 3.85 x 102
12 Casimir (1) 420 x 107 383 0.23 0.53 1.43 3.29 x 102
13 Casimir (2) 4.06 x 1079 393 0.23 0.53 1.35 3.11 x 102
14 Casimir (3) 318 x 107 457 0.24 0.57 0.94 2.16 x 102
15 INV1 3.09 x 1072 401 0.25 0.63 1.04 1.40 x 102
16 INV?2 391 x 107 381 0.23 0.56 1.34 3.09 x 102
17 2EXP 422 x 1079 382 0.23 0.53 1.44 3.32 x 102
18 AS 417 x 1079 382 0.23 0.53 1.42 3.28 x 102
19 CNR 422 x 1079 382 0.23 0.53 1.44 3.32 x 102
20 SUGRA 3.96 x 1079 381 0.23 0.55 1.36 3.13 x 102

Nas Figuras 8.1 e 8.2 mostramos a densidade de ondas gravitacionais (g como uma

funcao da frequéncia observada vy, € seus valores de maximo dados pela tabela 8.1.

Analisando o FEOG fica mais evidente a influéncia da energia escura, do que na
TCFE para os mesmos modelos, como vimos na Figura 6.1. Isso porque a influéncia

de um determinado tipo de energia escura no termo de expansao, apesar de ter uma
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pequena alteracao na TCFE, no FEOG temos o termo de volume co-mével, e a

distancia de Luminosidade no fluxo observado.
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Figura 8.1 - FEOG em sistemas NS-NS para a parametrizacao Generalizada
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Figura 8.2 - FEOG em sistemas NS-NS para a parametrizacao Generalizada

Na Figura 8.3, baseando na analise do capitulo 6, vimos que os modelos (7)-(10)
nao tém muita influéncia na TCFE, e por isso esperamos uma pequena modificagao
no espectro de ondas gravitacionais, como visto acima. Dentre esses modelos como
esperado, o modelo (10) devera reproduzir exatamente uma constante cosmolégica.

Como esperado temos uma maior diferenca no espectro para o modelo (11).
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Na figura 8.4, tivemos a mesma perspectiva que o modelo (11), como esperado a

influéncia no FEOG ¢ claramente maior para os modelos que tiveram uma diferenca

significativa no TCFE. Com isso o modelo (14) apresenta uma maior influéncia na

FEOG.
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Figura 8.4 - FEOG em sistemas NS-NS para a parametrizacao Casimir

Nas figuras 8.5 e 8.6 mostramos os resultados para o modelo independente, sendo
o modelo (15) e (16), ou INV, que corresponde ao potencial descrito por uma lei
de potencia inversa e o modelo (20), também chamado de SUGRA, que tiveram
maior influéncia na FEOG, enquanto que modelos como (17) e (19), 2EXP e CNR,
reproduzem o modelo ACDM.
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Na tabela 8.2 mostramos para os 20 modelos de Energia escura, a Parametrizacao
Generalizada é dada pelos modelos (2)-(6) vide (BARBOZA et al., 2009), para a para-
metrizagao oscilante, modelos de (7)-(11) (PACE et al., 2012), e para o Efeito Casimir
pelos modelos (12)-(14) e para o modelo independente (15)-(20) (PACE et al., 2010),
caracterizados pela Tabela 6.1, seus respectivos espectros de ondas gravitacionais em

sistema NS-BH, em que atingem seu valor méximo e a frequéncia de pico, também
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Figura 8.5 - FEOG em sistemas NS-NS para o Modelo Independente
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Figura 8.6 - FEOG em sistemas NS-NS para o Modelo Independente

colocamos os valores para a Duty Cycle em 0.1 e 1.0, e os valores do S/N para dois
detectores de Ondas, o LIGO III e o Einstein Telescope.
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Tabela 8.2 - Espectro de Ondas Gravitacionais para sistemas NS-BH para os Modelos

Energia Escura.

N Modelo QaWoan vp(Hz) 2pc(0.1) zpe(1.0) S/N (LIGO) S/N(ET)
1 ACDM 6.77 x 10719 163 0.80 5.00 4.09 x 1071 9.25 x 10!
2 Log 6.94 x 10719 163 0.79 4.27 419 x 1071 9.47 x 10"
3 Linear 6.60 x 10710 164 0.81 6.40 3.97 x 1071 8.98 x 10!
4 CPL 6.67 x 10719 163 0.81 5.66 4.03 x 1071 9.12 x 10!
5 Generalizada (1) 6.64 x 1071 164 0.81 5.97 4.01 x 107" 9.06 x 10"
6 Generalizada (2) 6.55 x 1071 165 0.81 7.31 3.95 x 1071 8.93 x 10!
7 Oscilante (1 6.46 x 10719 163 0.84 1250  3.92x 107" 8.86 x 10!
8 Oscilante (2 6.44 x 10719 163 0.83 7.00 3.91 x 107! 8.83 x 10!
9 Oscilante (3 6.42 x 10710 164 0.83 7.00 3.88 x 1071 8.78 x 10!
10 Oscilante (4 6.77 x 10719 163 0.80 5.00 4.09 x 1071 9.25 x 10"
11 Oscilante (5 824 x 10719 169 0.63 2.34 489 x 1071 1.11 x 10?
12 Casimir (1 6.74 x 10710 164 0.80 5.15 4.06 x 1071 9.19 x 10"
13 Casimir (2 6.50 x 10719 168 0.81 9.97 3.83 x 1071 8.68 x 10"
14 Casimir (3 5.04 x 10710 197 0.89 7.00 2.62 x 1071 5.99 x 10!
15 INV1 489 x 10710 172 1.03 7.00 293 x 1071 6.62 x 10!
16 INV2 6.25 x 1071 163 0.86 7.00 3.80 x 1071 8.58 x 10!
17 2EXP 6.77 x 10719 163 0.80 5.00 4.09 x 1071 9.25 x 10"
18 AS 6.68 x 10719 163 0.81 5.57 4.04 x 1071 9.14 x 10"
19 CNR 6.77 x 10719 163 0.80 5.00 4.09 x 1071 9.25 x 10!
20 SUGRA 6.33 x 10719 163 0.85 7.00 3.84 x 107! 8.68 x 10!

Os resultados obtidos considerando o caso do sistemas binarios NS-BH, como mos-
trado na tabela 8.2, tem seus valores de Qgw,,,, menores que no caso anterior, isso
porque a taxa de coalescéncia para esse sistema é menor do que para NS-NS, a
maioria dos modelos tem seus valores proximos ao modelo ACDM, os valores na
freqiiéncia de pico também sao reduzidos. Temos alteracao nos valores do Duty Cy-
cle e no S/N para ambos os detectores, LIGO III e ET, ambos sao influenciados pelo

valor da taxa local de coalescéncia.

Com relagao aos gréaficos apresentados abaixo, eles mantem a forma do espectro para
todos os modelos analisados anteriormente. Novamente, os modelos que mais influ-
enciam a FEOG para o caso NS-BH, s@o os mesmos, os modelos (11) correspondente
a parametrizagao oscilante, o modelo (14) sendo o efeito Casimir, os modelos (15),

(16) e (20) sao o modelo independente.
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Figura 8.7 - FEOG em sistemas NS-BH para a parametrizacao Generalizada

Na tabela 8.3 mostramos para os 20 modelos de Energia escura, a Parametrizacao
Generalizada é dada pelos modelos (2)-(6) vide (BARBOZA et al., 2009), para a para-
metrizagao oscilante, modelos de (7)-(11) (PACE et al., 2012), e para o Efeito Casimir
pelos modelos (12)-(14) e para o modelo independente (15)-(20) (PACE et al., 2010),
caracterizados pela Tabela 6.1, seus respectivos espectros de ondas gravitacionais

em sistemas BH-BH, em que atingem seu valor maximo e a frequéncia de pico, e os
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Figura 8.8 - FEOG em sistemas NS-BH para a parametrizacdo Generalizada

valores do S/N para dois detectores de Ondas, o LIGO III e o Einstein Telescope.
Os sistemas BH-BH tem sempre Duty Cycle < 0.1.
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Figura 8.9 - FEOG em sistemas NS-BH para a parametrizagao Oscilante

Os resultados obtidos considerando o caso do sistema binario BH-BH, como mos-
trado na tabela 8.3, tem seus valores de {2gw,,,, menores que no caso anterior, isso
porque a taxa de coalescéncia para esse sistema é menor do que para NS-NS e NS-
BH, a maioria dos modelos tem seus valores préximos ao modelo ACDM, os valores
na freqiiéncia de pico também sao reduzidos. Temos alteracao nos valores do Duty

Cycle e no S/N para ambos os detectores, LIGO III e ET, ambos sao influenciados
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Figura 8.10 - FEOG em sistemas NS-BH para a parametrizacao Casimir

pelo valor da taxa local de coalescéncia.

Com relagao aos graficos apresentados abaixo, eles mantem a forma do espectro para
todos os modelos analisados anteriormente. Novamente, os modelos que mais influ-
enciam a FEOG para o caso BH-BH, sdo os mesmos, os modelos (11) correspondente
a parametrizacao oscilante, o modelo (14) sendo o efeito Casimir, os modelos (15),

(16) e (20) sao o modelo independente.
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Figura 8.11 - FEOG em sistemas NS-BH para o Modelo Independente

Muito provavelmente, fundos estocasticos de ondas gravitacionais, de origem pré-
galactica, devem ser constituidos pelos sinais gerados por esses trés sistemas: NS-
NS; NS-BH; BH-BH (MIRANDA, 2012). Assim, na tabela 8.4 mostramos para os 20
modelos de energia escura, a Parametrizacao Generalizada é dada pelos modelos
(2)-(6) vide (BARBOZA et al., 2009), para a parametrizacao oscilante, modelos de
(7)-(11) (PACE et al., 2012), e para o Efeito Casimir pelos modelos (12)-(14) e para
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Figura 8.12 - FEOG em sistemas NS-BH para o Modelo Independente

o modelo independente (15)-(20) (PACE et al., 2010), caracterizados pela Tabela 6.1,
seus respectivos espectros de ondas gravitacionais, em que atingem seu valor maximo
e a frequéncia de pico, e os valores do S/N para dois futuros detectores de Ondas

Gravitacionais, o LIGO III e o Einstein Telescope.
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Tabela 8.3 - Espectro de Ondas Gravitacionais para sistemas BH-BH para os Modelos
Energia Escura.

Oscilante

(
(
Oscilante (3
(
(

N Modelo Qew,man vp(Hz) S/N (LIGO) S/N(ET)
1 ACDM 1.33x 10719 116 9.79 x 1072 2.17 x 10!
2 Log 1.36 x 1071 115 1.00 x 107%  2.22 x 10*
3 Linear 1.30 x 1071 116 9.52 x 1072 2.11 x 10!
4 CPL 1.30 x 1071 116 9.66 x 1072 2.14 x 10"
5 Generalizada (1) 1.30 x 107 116  9.60 x 1072  2.13 x 10!
6 Generalizada (2) 1.29 x 107 116 9.46 x 1072 2.10 x 10!
7 Oscilante (1 1.27 x 1071 115 9.40 x 1072 2.08 x 10!
8

9

1.26 x 10710 116 9.32 x 1072 2.06 x 10!
1.33 x 10710 116 9.78 x 1072 2.17 x 10*
1.59 x 10710 119 1.15 x 1071 2.56 x 10!

10 Oscilante (4
11 Oscilante (5
12 Casimir (1) 1.32 x 10710 116 9.73 x 1072 2.16 x 10!
13 Casimir (2) 1.28 x 1071° 119 9.23 x 1072 2.05 x 10!
14 Casimir (3) 1.02 x 10710 136 6.56 x 1072 1.48 x 10!

(
(
)
2)  127x107° 115 9.37x 1072 2.07 x 10!
)
)
)

15 INV1 9.86 x 10~ 122 715 x 1072 1.59 x 10
16 INV2 1.23x 10719 115 9.12 x 1072 2.02 x 10!
17 2EXP 1.33 x 1071 116 9.79 x 1072 2.17 x 10"
18 AS 1.31 x 10719 116 9.67 x 1072 2.17 x 10!
19 CNR 1.33x 1071 116 9.79 x 1072 2.14 x 10!
20 SUGRA 1.25 x 10719 115 9.22 x 1072 2.04 x 10!

Os resultados obtidos considerando o espectro total das trés fontes atrofisicas que
consideramos nesse trabalho, ou seja, NS-NS+NS-BH+BH-BH, como mostrado na
tabela 8.4, tem seus valores de Qgw,,,. proximos ao sistema NS-NS, como ja dis-
cutido anteriormente. Como o espectro total é a soma de trés sistemas vemos uma
pequena alteracao com relacao a tabela 8.1, a maioria dos modelos tem seus valores
préximos ao modelo ACDM, os valores na freqiiéncia de pico também sao reduzidos.
Temos alteracao nos valores do S/N para ambos os detectores, LIGO III e ET, que

permanece na mesma ordem de grandeza dado pelo sistema NS-NS.

Com relacao aos graficos apresentados abaixo, eles mantem a forma do espectro
para todos os modelos analisados anteriormente. Novamente, os modelos que mais
influenciam a FEOG para o caso NS-NS+NS-BH+BH-BH, sao os mesmos, os mo-
delos (11) correspondente a parametrizagao oscilante, o modelo (14) sendo o efeito

Casimir, os modelos (15), (16) e (20) sdo o modelo independente.
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Figura 8.13 - FEOG em sistemas BH-BH para a parametrizacao Generalizado

Os resultados deste capitulo mostram que embora fundos estocasticos de ondas gra-
vitacionais, pré-galdcticas, possam atingir elevados valores de S/N, especialmente
para o ET, os sinais produzidos pelos trés sistemas bindrios ( e o espectro integrado)
nao permitira claramente superar o modelo ACDM da maior parte das equagoes
de estado aqui apresentadas para o caso de quinta-esséncia. Dos cinco modelos que
mais se destacaram do ACDM (modelos 11, 14, 15, 16 e 20) nos vemos que, 11, 14
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Figura 8.14 - FEOG em sistemas BH-BH para a parametrizacao Generalizado

e 15 sao muito desfavorecidos pelos dados de LGRBs.
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Tabela 8.4 - Espectro de Ondas Gravitacionais Total, NS-NS+NS-BH+BH-BH, para os
Modelos Energia Escura.

N Modelo Qcw...  v,(Hz) S/N (LIGO) S/N(ET)
1 ACDM 4.66 x 1077 324 1.95 4.46 x 10
2 Log 4.77 x 1077 324 1.99 4.56 x 102
3 Linear 4.54 x 1077 326 1.89 4.33 x 102
4 CPL 2.59 x 1079 325 1.92 4.40 x 102
5 Generalizada (1) 4.57 x 1072 325 1.91 4.37 x 102
6 Generalizada (2) 4.51x107% 326 1.88 4.31 x 102
7 Oscilante (1)  4.46 x 107° 324 1.87 4.28 x 10?
8 Oscilante (2) 445 x107? 324 1.86 4.26 x 102
9 Oscilante (3)  4.43 x 107 325 1.85 4.24 x 102
10 Oscilante (4) 4.66 x 107 324 1.95 4.46 x 102
11 Oscilante (5) 551 x 1077 330 2.28 5.21 x 10?
12 Casimir (1) 4.64 x 107? 325 1.94 4.43 x 102
13 Casimir (2) 446 x 107° 332 1.83 4.19 x 107
14 Casimir (3)  345x 1079 384 1.42 3.26 x 102
15 INV1 3.42 x 1079 338 1.41 3.22 x 10?
16 INV2 4.33 x 1079 324 1.82 4.15 x 102
17 2EXP 4.66 x 107? 324 1.95 4.46 x 102
18 AS 4.60 x 107 325 1.93 4.01 x 102
19 CNR 4.66 x 107 324 1.95 4.46 x 102
20 SUGRA 4.38 x 107 324 1.83 4.20 x 102
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9 CONCLUSAO

Nessa proposta apresentamos uma forma de investigar a natureza da energia escura
utilizando a TCFE, LGRB e o FEOG. Para este propdsito foi estudado um modelo
hierarquico de formacao de estruturas, no cendrio de energia escura, que utilizou o
formalismo tipo Press-Schechter, adotando uma funcao de massa de halos de matéria
escura. A partir deste formalismo obtemos a Taxa Césmica de Formagao Estelar
(TCFE), e analisamos para diferentes equagdes de estado dependentes do tempo
(redshift) confrontando com o modelo ACDM, que tem uma equagdo de estado
constante no tempo. Vemos que os modelos que tiveram uma maior influéncia na
TCFE foram as parametrizagoes oscilante, correspondentes ao modelo (11), para o
efeito Casimir, dado pelo modelo (14), e para o modelos independente, os modelos

(15), (16) e (20), correspondentes ao modelos INV e SUGRA.

Para analisar a consisténcia dos modelos de TCFE, utilizamos dados observacionais
em GRBs e a estatistica K-S, para o modelo ACDM obtemos uma probabilidade de
p=0.688. Pelos resultados, encontramos 12 modelos desfavoraveis a energia escura,
incluimos modelos que reproduzem a constante cosmoldgica, no entanto esses mo-
delos contém mais parametros que o ACDM, por isso descartamos como favoravel a
energia escura. Os modelos mais consistentes com os dados do swift foram o modelo
(16), correspondente ao potencial descrito por uma lei de potencia inversa, INV2,
com uma probabilidade p=0.813. Outros 6 modelos sao mais consistentes com os
dados do que o modelo ACDM.

O Fundo Estocéstico de Ondas Gravitacionais (FEOG), é influenciado pela TCFE,
assim como efeitos geométricos causados pela taxa de expansao, que mudam depen-
dendo da equacao de estado que se usa. Como ja vimos, os modelos que tiveram uma
maior influéncia na TCFE, foram as parametrizacoes oscilante, correspondentes ao
modelo (11), para o efeito Casimir, dado pelo modelo (14), e para o modelos inde-
pendente, os modelos (15), (16) e (20), correspondentes ao modelos INV e SUGRA.

Considerando o conjunto de observaveis TCFE, LGRB e FEOG, vemos que existi-
ria alguma possibilidade de identificar o caracter dependente do tempo, da equacao
de estado da energia escura, apenas para as diferentes equacoes de estado: ACDM,
INV 2 e SUGRA. Considerando apenas LGRB poderiamos eliminar as equacoes de
estado oscilante (2), oscilante (5), Casimir (2), Casimir (3) e INV 1. As equagoes de
estado Log., Linear, CPL, Generalizada (1), Generalizada (2), Oscilantes (1), Osci-
lantes (3) e Oscilantes (4), 2EXP, AS, e CNR sao estatisticamente muito parecidas

com a equagao de estado constante (ACDM). Assim, se aplicarmos o principio da
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simplicidade ( Navalha de Occam) as equagdes de estado que poderiam ser avaliadas
numa futura extensao deste trabalho sao ACDM, INV 2 e SUGRA.

Terminamos essa monografia destacando que sob a anélise que fizemos usando como
observaveis: TCFE, LGRB, FEOG, nos parece que apenas duas equacoes de estado
derivadas de modelos de quinta-esséncia permanecem ainda atrativas para futura
extensao deste trabalho: INV 2 e SUGRA. Elas sao atrativas pois ajustam melhor os

dados observacionais a altos redshifts (LGRB) e possuem o mesmo comportamento
do cenario ACDM a baixos redshifts.
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