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Resumo

A quantidade e qualidade dos dados observacionais que contemplamos atualmente
permitem que hipGteses bésicas da Cosmologia padrao sejam testadas. Uma destas hi-
poteses é a Relagiao de Dualidade das Distancias Cosmicas (RDDC), Dy (1 -+ v) Ay =
n(z) = 1, onde Dy, e 4 sio, respectivamente, as distancias de luminosidade e de diametro
angular, sendo iguais apenas para baixos redshifts. Medidas de Sistemas de Lentes Gravi-
tacionais Fortes (SGL) juntamente com Supernovas Tipo la (SNe la) tém sido utilizadas
para avaliar a consisténcia da RDDC. Porém, muitos sistemas de lentes gravitacionais
estdo no intervalo 1,4 < z < 3,6, ou seja, além dos redshifts das SNe Ia (2 = 1,5), o que
impede que esse tipo de teste seja totalmente explorado. Nesta dissertac¢ao, contornamos
esse problema para testar a RDDC através do uso de observ;‘u;t’)e.s" de SGL juntamente com
SNe Ia e uma subamostra dos 1iltimos dados de médulos de distancia dos Gamima-Ray
Bursts (GRBS), cuja faixa de redshift é de 0,033 < z <9.3. Ademais, nos considerainos
quatro parametrizacoes para n(z): n(z) = 1 +noz (P1); y(z) = 1+ noz/(1 + 2z) (P2);
n(z) = (14 2)™ (P3) e n(2) = L + nyln(1 + 2z) (P4). Diferentemente de testes anterio-
res, & RDDC depende fortemente da parametrizagao utilizada, embora nenlnnna violagao
significativa tenha sido encontrada. Palavras-chave: Cosmologia Observacional, Lentes

Gravitacionais, Supernovas, Gamma-Ray Bursts.
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Abstract

The quantity and quality of the observational data that we contemplate today
allow basic hypotheses of the standard Cosmology to be tested. One such hypothesis
is the Cosmic Distance Duality Relation (RDDC), Dp(1 + 2) 2Dy = n(z) = 1, where
1), and D4 are, respectively, luminosity and the angular diameter distances, being equal
only for low redshifts. Measurements of strong gravitational lensing jointly with type la
supernovae (SNe Ia) observations have been used to test the consistency of the RDDC.
However, several lensing systems lie in the interval 1.4 < z < 3.6, that is, besides the
redshits of the SNe Ia (z a2 1.5), which prevents this type of test from being fully exploited.
In this dissertation, we have circumvented this problem to test the RDDC through the use
observations of SGL along with SNe la and a subsample from thellatest; Gamma-ray Burst
distance modulus data, whose redshift range is 0.033 < z < 9.3. In addition, we consider
four parametrizations for the 1(z): n(z) = t+1pz (P1); n(z) = L+nz/(14+2) (P2); 1(z) =
(14 2)™ (P3) and (z) = L+ 19 In(1+ 2) (P4). Unlike previous tests, the RDDC strongly
depends ou the parameterization used, although no significant violation has been found.
Keywords: Observational Cosmology, Gravitational Lenses, Supernovae, Gamma-Ray

Bursts.
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Resumo

A quantidade e qualidade dos dados observacionais que contemplamos atualmente
permitem que hipdteses basicas da Cosmologia padrao sejam testadas. Uma destas hi-
péteses é a Relagdo de Dualidade das Distancias Césmicas (RDDC), Dp(1 + 2) 2Dy =
n(z) = 1, onde Dy e D4 sao, respectivamente, as distancias de luminosidade e de diametro
angular, sendo iguais apenas para baixos redshifts. Medidas de Sistemas de Lentes Gravi-
tacionais Fortes (SGL) juntamente com Supernovas Tipo la (SNe Ia) tém sido utilizadas
para avaliar a consisténcia da RDDC. Porém, muitos sistemas de lentes gravitacionais
estao no intervalo 1,4 < z < 3,6, ou seja, além dos redshifts das SNe la (z ~ 1,5), o que
impede que esse tipo de teste seja totalmente explorado. Nesta dissertacao, contornamos
esse problema para testar a RDDC através do uso de observagoes de SGL juntamente com
SNe Ia e uma subamostra dos ultimos dados de mddulos de distancia dos Gamma-Ray
Bursts (GRBS), cuja faixa de redshift é de 0,033 < z < 9,3. Ademais, nés consideramos
quatro parametrizagoes para 7(z): 1n(z) = 1+ noz (P1); n(z) = 1+ noz/(1 + 2) (P2);
n(z) = (1+2)" (P3) en(z) =1+ noln(l + z) (P4). Diferentemente de testes anterio-
res, a RDDC depende fortemente da parametrizagao utilizada, embora nenhuma violagao
significativa tenha sido encontrada. Palavras-chave: Cosmologia Observacional, Lentes

Gravitacionais, Supernovas, Gamma-Ray Bursts.
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Abstract

The quantity and quality of the observational data that we contemplate today
allow basic hypotheses of the standard Cosmology to be tested. One such hypothesis
is the Cosmic Distance Duality Relation (RDDC), Dr(1 + 2z)™2D4 = n(z) = 1, where
Dy, and Dy are, respectively, luminosity and the angular diameter distances, being equal
only for low redshifts. Measurements of strong gravitational lensing jointly with type Ia
supernovae (SNe Ia) observations have been used to test the consistency of the RDDC.
However, several lensing systems lie in the interval 1.4 < z < 3.6, that is, besides the
redshits of the SNe Ia (2 &~ 1.5), which prevents this type of test from being fully exploited.
In this dissertation, we have circumvented this problem to test the RDDC through the use
observations of SGL along with SNe Ia and a subsample from the latest Gamma-ray Burst
distance modulus data, whose redshift range is 0.033 < z < 9.3. In addition, we consider
four parametrizations for the 7(2): n(z) = 14+n0z (P1); n(z) = 14+n0z/(1+2) (P2); n(2) =
(1+2z)™ (P3) and n(z) = 1+nIn(1+ z) (P4). Unlike previous tests, the RDDC strongly
depends on the parameterization used, although no significant violation has been found.
Keywords: Observational Cosmology, Gravitational Lenses, Supernovae, Gamma-Ray

Bursts.
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Capitulo 1

Introducao

A Cosmologia Moderna tem como arcabougo teérico a Teoria da Relatividade Ge-
ral, publicada em 1915. Desde entao, a maneira com que o Universo era interpretado
passou por notorias modificagoes. A gravidade passou a ser tida como uma consequéncia
da deformagao do espaco-tempo devido a presenca de matéria-energia nele contido e a
interagao entre os corpos nao seria mais instantanea como Sir Isaac Newton (1642-1727)
propos, passando a obedecer o limite da velocidade da luz no vacuo. A consagracao da
TRG se deu 1919 quando esta pode ser realmente posta a prova [1]. Em Sobral — CE,
uma das expedicoes lideradas por Eddington tirou fotografias de uma estrela durante um
eclipse solar total e, quando comparada a sua posigao real, verificou-se o que a TRG ha-
via predito. Nao obstante, as irregularidades na érbita do planeta Mercirio puderam ser
explicadas com os valores corretos da precessao do periélio calculados [2].

Em 1917, ao aplicar pela primeira vez sua nova teoria da gravitacao ao Universo,
Einstein percebeu que as solugoes das equacoes de campo da TRG indicavam uma ex-
pansao ou colapso. Para contornar esse problema, ele introduziu em suas equagoes um
termo cuja finalidade seria contrabalancear a gravidade. Tal termo ficou conhecido como
constante cosmolégica (A). Por outro lado, poucos anos depois, A. A. Friedmann, G.
Lemaitre e W. de Sitter, obtiveram solucoes expansionistas para o Universo. De inicio,
esses resultados nao foram bem vistos pela comunidade cientifica e, para muitos, nao pas-
savam de especulacoes matematicas. Mais tarde, com as descobertas observacionais que
estavam acontecendo, por M. Humanson, E. Hubble e outros, a ideia de que o Universo
seria expansionista tornou-se mais evidente. Em 1929, Hubble [3] divulgou seus resultados

sobre o estudo das velocidades de recessao e mostrou que estas eram maiores proporcio-



nalmente as distancias de separacao, comprovando a expansao. Em 1932, Einstein e de
Sitter propuseram um modelo cosmolégico com curvatura e constante cosmolégica nulas.

Em 1998 dois grupos independentes, o Supernova Cosmology Project e o High-z
Supernova Search Team, realizando estudos com Supernovas Tipo Ia, descobriram que
a expansao do Universo é acelerada [4, 5]. Atualmente, admite-se que o melhor cendrio
para explicar a evolugao do Universo é o Modelo Padrao da Cosmologia. De acordo com
esse modelo, o Universo no passado era extremamente quente e denso, com expansao
desacelerada e ha, aproximadamente, 4 bilhoes de anos passou a acelerar. A componente
dominante, de acordo com as observagoes, ¢ a energia escura, que possivelmente esta
causando esta aceleragao e a candidata mais simples a assumir seu papel é a constante
cosmoldgica.

Assim, o que se sabe atualmente sobre a composicao do Universo é muito pouco
se comparado ao que nao se sabe, isto é, este é composto em sua maioria por duas
componentes exoticas, a matéria e energia escuras, das quais o que se sabe é quase nada.
A primeira representa cerca de 23% do Universo enquanto que a segunda representa
7%. Os 5% restantes encontra-se na forma da matéria baridnica, a qual forma tudo o
que observamos, uma vez que as demais componentes sao, até entao, indetectaveis pelos
telescopios.

Porém, apesar de ser o modelo de Universo mais consistente com as observacoes,
o MPC precisa ser testado observacionalmente. Uma das consequéncias da dinamica do
Universo é a que as distancias sao afetadas pela expansao, de modo que para estudé-las
é necessario considerar muitos fatores. Por exemplo, a distancia de luminosidade, Dy, é
afetada pela expansao de uma forma, enquanto que a distancia de diametro angular, D 4,
é afetada de outra. A principio, para baixos redshifts z essas distancias sao equivalentes.
Mas, a medida que se observa o Universo em altos z nota-se uma certa discrepancia entre
os valores medidos e ambos os valores estao corretos.

No entanto, existe uma relagao entre as distancias supracitadas, a qual é uma
consequéncia do Teorema de Etherington [6, 7, 8, 1, 10]: DLDZI(l +2)7? = 1, onde
z € redshift da fonte. Para ser valida, a Relacao de Dualidade das Distancias Cdsmicas
(RDDC), como é chamada, exige que o niimero de fétons seja conservado; que estes viajem
sobre geodésicas nulas e que o espago-tempo seja descrito por uma geometria Riemanniana.

Ela é trivialmente verificada na métrica padrao de Friedmann—Lemaitre-Robertson-Walker



(FLRW) e, assim, foi tomada como vélida durante décadas na astronomia. Porém, como
toda relacao matematica envolvendo quantidades observadas, ela precisa ser testada.

H& pouco mais de uma década, muitos testes para a RDDC tém sido propostos |8,
1, 11]. Costuma-se dividi-los em duas classes: testes dependentes de modelos cosmolégicos
e testes independentes de modelos cosmoldgicos[9]. A RDDC é extremamente importante
para a Cosmologia [11], e sua violacao pode sugerir a presenca de uma nova Fisica. Neste
sentido, a presente dissertacao tem como objetivo apresentar um método que independa
de modelos cosmoldgicos para testa-la até os mais altos redshifts, z > 1.5, que é o redshift
limite para os testes presentes na literatura até entao. Para isto, foram utilizadas as
lentes gravitacionais fortes (SGL), Supernovas Tipo Ia (SNe Ia) e Gamma Ray Bursts
(GRB). Nés consideramos possiveis desvios da RDDC como Dy D' (1+ 2)72 = 5(z) com
as parametrizagoes ad doc: 1(z) = 14+noz, n(z) = 1+noz/(1+2), n(z) = (1+2)P en(z) =
14 noIn(1+ 2). Estas expressoes recuperam a validade para z muito pequeno, como é de
se esperar, e se ela for valida para altos redshifts, os dados observacionais indicarao ny = 0.
Como resultado, ao contrario dos testes anteriores realizados em redshifts inferiores a 1,5,
verificamos que a distribui¢ao de densidade de probabilidade do parametro 79 dependeu
fortemente da fungao n(z) considerada. No entanto, ndo encontramos nenhum desvio
significativo da validade do RDDC.

O presente trabalho foi organizado da seguinte forma: no Capitulo 2 é feita uma
breve revisao dos aspectos fundamentais do MPC; no Capitulo 3 sao apresentados alguns
conceitos importantes sobre SGL; no Capitulo 4 é feita uma revisao sobre testes da RDDC
dependentes e independentes de modelos cosmoldgicos, respectivamente. Finalmente, no
Capitulo 5, é apresentado um novo teste independente de modelos cosmoldgicos para altos

redshifts.



Capitulo 2

Modelo Padrao da Cosmologia

A Cosmologia apresenta um consistente modelo de Universo, o MPC! ou A CDM
(popularmente conhecido como o cenario do Big Bang?). O MPC est4 baseado na Fisica
Atomica, Nuclear, de Particulas Elementares e Gravitacional e tem diversos rudimentos
tedricos e observacionais, sendo eles: a TRG; o Principio Cosmoldgico; a abundancia
de elementos leves no Universo; a Radiacdo Césmica de Fundo (RCF) e a formagao de

grandes estruturas no Universo.

2.1 A Radiacao Césmica de Fundo

De acordo com o MPC, o Universo passou por um estado em que a temperatura e
a densidade eram altissimas, da ordem de T'~ 10K e p ~ 10*°g/cm3, respectivamente,
emt ~ 107®s. Nesta época, o Universo era permeado por um fluido primordial constituido
de radiacao e particulas elementares energéticas. Esta era foi dominada pela radiacao e,
devido ao fato de as temperaturas serem extremamente altas, as particulas elementares
eram formadas e aniquiladas logo em seguida. Posteriormente, quando a temperatura do
Universo atingiu 7' ~ 10°K, a producao e aniquilacdo de pares e as reacoes nucleares
cessaram. Os nucleos atomicos, fétons e elétrons livres foram produtos dessa fase. Havia,
portanto, um acoplamento da matéria a radiagao devido ao efeito Thomson entre fétons e

elétrons livres. Desta forma, pode-se inferir que a matéria estivesse em equilibrio térmico

10s principais criadores deste modelo cosmolégico foram Antonovich Gamow, Asher Alpher e Robert

Herman, os quais centraram suas pesquisas no Universo Primordial.
2A origem dessa denominacdo (pejorativa) é devida a Fred Hoyle, defensor da Teoria do Estado

Estacionério



com a radiacao. Logo, o Universo deveria estar permeado por uma radiagao com espectro
de corpo negro dado pela lei de Planck[14, 15]:
2h V3

c? exp;j—;—l

B,(T) = (2.1)

em que B,(T) é o brilho por unidade de frequéncia v; h é a constante de Planck; ¢ é a
velocidade da luz e k ¢é a constante de Boltzman.

A medida que o Universo expandiu, a energia e a densidade de elétrons livres
tornou-se baixa e a taxa de espalhamento Thomson entre fétons e elétrons livres foi
reduzida de forma progressiva. Foi o inicio da era da matéria. Nesta mesma época ocorreu
a recombinagao dos protons com os elétrons, e os primeiros dtomos de hidrogénio, que antes
estavam ionizados, foram formados quando a temperatura era cerca de 3000K e o Universo
tinha cerca de 300000 anos. Os fotons, por sua vez, nao possuiam energia superior a
de ligacao do atomo de hidrogénio (13,6 eV) e, portanto, nao mais podiam impedir os
elétrons de ligarem-se com os prétons para juntos formarem atomos tipicos de hidrogénio.
A radiacao desacoplou-se da matéria e os fétons puderam vagar livremente pelo Cosmos.
A expansao fez com que a temperatura dos fétons caisse para Ty ~ 2, 725K . Esses fotons,
liberados no desacoplamento entre matéria e radiacao, seguiram praticamente livres e
constituem a RCF detectada por Penzias e Wilson em 1965 [13].

Como foi visto, a RCF tem como caracteristica principal o fato de ser uma radiacao
de corpo negro. Embora ela seja altamente isotropica, ela possui pequenas anisotropias
intrinsecas e uma anisotropia dipolar. Esta tltima ocorre por causa do movimento da
AT

. Todavia, através das anisotropias intrinsecas, que sao da ordem de = =~ 1073,

Terra®

podem ser extraidas muitas informacoes relevantes acerca de parametros cosmoldgicos?.
Foi visto, também, que, antes da recombinacao, os fétons, elétrons e protons estavam
fortemente acoplados, formando um tinico fluido. Assim, apés o desacoplamento, os fétons
carregam consigo informagoes sobre as inomogeneidades do fluido césmico daquela época,
as quais lhe imprimiu as anisotropias observadas.

O satélite COBE (sigla do inglés Cosmic Background Explorer) foi o primeiro
satélite dedicado a observacao da RCF em grandes escalas angulares (~ 7°). Abordo do

COBE estavam trés instrumentos: o DIRBE; o DMR e o FIRAS. O primeiro mapeou

3Este movimento, com v & 270km.s ™', é em relacdo ao referencial no qual a RCF seria isotrépica.
4Um parametro demasiadamente importante é a curvatura espacial do Universo e a RCF apresenta

um forte indicio de que sua curvatura é nula.



a RCF na regido do infravermelho [16]; o segundo mediu as flutuagoes de temperatura
da RCF da ordem de 1075 com respeito & temperatura de corpo negro[17] e o terceiro
confirmou que a RCF possui um espectro de corpo negro quase perfeito com a temperatura

de 2,726 + 0,002K18].

Intensidade relativa
o
1

Espectro de um corpo negro
auma temperatura de 2,726 K

L | T T T T T T T T
6 B 1 12 14 18 18 20

Freqiiéncia (ciclos por centimetro)

Figura 2.1: O espectro de corpo negro da RCF medido pelo FIRAS.

O Principio Cosmolégico® propoe que, em largas escalas, o Universo é homogéneo®

", Baseado neste principio® é possivel construir modelos cosmolégicos. Hoje

e isotrépico
se sabe que em escalas acima de 100Mpc é plausivel tomar o Principio Cosmolégico como
valido. Ademais, observacoes no espectro de flutuacoes de temperatura da RCF mostram

que o Universo foi extremamente isotrépico (% ~ 1079).

2.2 Teoria da Relatividade Geral

A Teoria da Relatividade Restrita’ (TRR), desenvolvida principalmente por Eins-
tein, Lorentz e Poincaré, foi capaz de unificar os conceitos de espaco e tempo, massa e
energia. A TRR surgiu de uma incompatibilidade tedrica entre as equacoes de Maxwell
e a Mecanica Newtoniana. Esta é sustentada por dois postulados: todos os referenciais

inerciais sao equivalentes e a velocidade da luz no vdcuo, ¢ = 3.10%m/s, é igual para

SEste é uma interpretacio do Principio Copernicano que afirma ndo existirem pontos privilegiados no

Universo.
6Todas as regides no Universo devem ser equivalentes em termos de temperatura, densidade, etc.
"Todas as direcoes sao equivalentes
8 A definicao atual do Principio Cosmoldgico foi dada por Edward A. Milne em meados de 1930
9Publicada em 1905 por Einstein em Sobre a Eletrodinamica dos Corpos em Movimento.



qualquer observador. Contudo, essa Teoria ¢é insuficiente ao tratar de referenciais acelera-
dos'?, isto ¢, aqueles que possuem forcas ficticias!!. Em suma, na TRR a gravidade nao
era presente e isso fez com que Einstein refletisse muito a respeito, até que, em 1907, ele
teve a experiéncia mental que o levaria a TRG. Esta experiéncia de pensamento retrata o
denominado Principio da Equivaléncia (ver Figura 2.2) que impossibilita uma pessoa de
distinguir se esta submetido a um campo gravitacional ou a um referencial acelerado caso

esteja em um local completamente fechado e experimente uma aceleracao.

Figura 2.2: E impossivel para uma pessoa distinguir se estd em um referencial acelerado

ou submetido a um campo gravitacional.

Na TRR, temos que o elemento de linha é descrito pela métrica de Minkowski:
ds® = (cdt)* — (dz)* — (dy)* — (dz)?, (2.2)
o qual pode ser reescrito compactamente como [20, 21]:
ds* = 0, dzdz”, (2.3)

em que 7, = diag(1l, —1,—1,—1) é a métrica do espaco-tempo plano e z* sdo as coorde-
nadas espaco-temporais'?.
Ja era sabido desde a época de Galileu que corpos submetidos a um campo gravi-

tacional nao tinham influéncia sobre sua trajetoria, de modo que todos se moveriam da

10A1ém de apresentar divergéncias com a teoria de Sir Isaac Newton para a gravitacdo, uma vez que
esta ultima nao impunha restricoes quanto aos limites de velocidade no Universo, ou seja, a interagao

gravitacional era instantanea e, portanto, infinita.

HForca de Coriolis, Centrifuga etc.

20u seja, 20 =ct, 2t =z, 22 =y ead =2



mesma forma desde que as condigoes iniciais fossem as mesmas [22]. Foi a partir disso que
Newton inferiu a equivaléncia entre massa inercial e gravitacional. Desta forma, para ad-
mitir os efeitos gravitacionais para a métrica, é necessario obter uma métrica que forneca
as propriedades intrinsecas do espacgo-tempo. Logo, considerando que o espago-tempo é
curvo quadridimensional riemanniano, Einstein obteve que o elemento de linha é dado por
[23]:

ds® = g, datdx”, (2.4)

sendo g,, o tensor métrico que ¢ igual a 7, = diag(l,—1,—1,—1) apenas quando o
espaco-tempo é chato. Esta Equacao é também chamada de métrica de Riemann e os
indices p e v variam de 0 a 3.1

A curvatura do espago-tempo na TRG substitui o campo gravitacional da Teoria
Newtoniana da Gravitagdo (TNG). Além disso, o fato de a TRR ser valida em pequenas
regioes corresponde ao fato de a geometrica euclidiana ser valida em pequenas partes de
uma superficie curva [24].

A partir dos resultados supracitados e do Principio da Covariancia, que propoe
a equivaléncia das leis fisicas em diferentes sistemas de coordenadas, Einstein chegou,
em 1915, as suas equagoes que relacionam a geometria do espago-tempo ao conteido de

matéria-energia conhecidas como Equacoes de Campo da Gravitagao, dadas por:

1 8rG
G/u/ = Rp,y - §g,ul/R - Agm/ = 7Tp,u7 (25)

onde G, ¢ o tensor de Einstein; R, e o tensor de Riemann; R ¢ o escalar de Ricci; 8:—4G é

a constante de Einstein obtida quando se toma o limite de campos fracos e T, ¢ o tensor

energia-momento, expresso por:

T;w = sz + Zpi Uy Uy — Zpig;w, (26)

onde u* = §f é a 4-velocidade para os elementos de volume comdéveis para a métrica de
FLRW que sera tratada ainda neste Capitulo. A 4-velocidade satisfaz a condigao u*u,, = 1.
No tensor energia-momento devem-se inserir todas as componentes do Universo. Devido
a homogeneidade e isotropia, as quantidades p e p s6 podem depender do tempo. Por
outro lado, ao adotar-se o Principio Cosmoldgico é correto interpretar essas componentes

como sendo descritas por fluidos perfeitos.

130 representa a coordenada temporal enquanto que 1, 2 e 3 representam as coordenadas espaciais.



Define-se um fluido perfeito como sendo um fluido sem viscosidade e que nao con-
duz calor. Essa tltima condicao requer que T% = T%. Quando assume-se o Principio
Cosmoldégico, a métrica é diagonal. Desta forma, como a viscosidade é uma forca paralela
a interface entre as particulas, entao a sua auséncia implica que as forgas sao sempre
perpendiculares & interface. Deste modo, as componentes nao nulas de 7% sao aquelas
em que 7 = j. A componente tempo-tempo representa a densidade do fluido: p = T%.
As demais componentes sao Tj; = (p + p)uu; — pgsi = —pgs; com i = 1,2, 3.

A geometria riemanniana foi a precursora da ideia de espago curvo, mas foi Einstein
quem percebeu que é o espaco-tempo que seria curvo. Todas as informagoes sobre a

geometria do espago-tempo sao obtidas via tensor de Einstein, ou seja,
1
G =R, — §gWR — Aguw, (2.7)

sendo R, e R obtidos pela contracao do tensor de Riemann-Christoffel

R = 9’ Rsup = R, (2.9)
R=¢"R,, =R, (2.10)

em que o ponto e virgula denota a derivada covariante e I'j; é o stmbolo de Christoffel

(também chamado de conexao afim), definido por

™

o= 59" (G + Gimk — Grim) = L. (2.11)

Como g" ¢ a inversa da métrica, portanto, é valida a propriedade: ¢g"”g,, = d%.

A TRG propde que o espago-tempo é curvo devido a presenca de matéria e energia.
Nao obstante, ela também especifica o quanto vale esta curvatura. Desta forma, como
em qualquer teoria, é necessario testar qualquer afirmacao. A teoria da gravitacao de
Einstein foi experimentalmente comprovada em Sobral, no Ceara, em 1919, numa das
duas expedigdes lideradas pelo astronomo inglés Sir Arthur Stanley Eddington (1882-
1944) quando foi observado que a luz provinda de uma estrela ao passar préxima ao Sol
sofria o desvio previsto pela TRG, o qual era duas vezes maior que o previsto pela TNG.

A expedicao que veio ao Brasil foi coordenada pelo astronomo inglés Andrew
Claude de la Cheiros Crommelin (1865-1939). Eles retornaram com 7 fotografias de boa

qualidade, as quais foram analisadas por Eddington. Ao medir as distancias as estrelas



da esqueda e da direita do Sol, quando visiveis durante o eclipse, e compara-las com as
distancias medidas dois meses depois, quando as mesmas estrelas eram visiveis a noite,
verificou-se que elas aparentavam estar mais distantes umas das outras durante o eclipse
(ver a Figura 2.3), confirmando a predi¢do de Einstein. Recentemente, o valor previsto

por Einstein foi confirmado com uma precisao de 0,02% [25].

Normal
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Figura 2.3: Representacao do desvio da luz proveniente de uma estrela ao passar proximo

a um campo gravitacional.

Além disso, a TRG foi capaz de explicar as irregularidades na orbita de Merctrio
(ver Figura 2.4), isto é, a precessao do periélio deste planeta, uma vez que sua 6rbita nunca
se fecha, devido a perturbacao do espago-tempo causada pela presenca da massa do Sol,
avancando cerca de 43" /séc, segundo as medidas do francés Urbain Jean Joseph Le Verrier
(1811-1877) em 1859. Anos antes a TNG havia permitido a Le Verrier descobrir o planeta
Netuno, fato que o motivou a propor a existéncia de um novo planeta, por ele denominado

Vulcano. Contudo, a suposta existéncia deste planeta é oriunda das limitagoes da teoria.

Figura 2.4: Esquematizacao da precessao do periélio de Mercirio.

Tendo em vista o enorme sucesso nas predicoes da TRG, faltava, portanto, aplicar

as suas Equagoes de campo na maior escala possivel, isto é, para o Universo como um

10



todo. Para isso, é necessario utilizar-se uma métrica que satisfaca o Principio Cosmolégico
e que leve em conta a expansao do Universo. A métrica de FLRW satisfaz essas exigéncias.
Desta forma, tem-se:

2

ds* = (cdt)? — a(t)2[1 3

+ 1r2d6? + r*sin” Od¢?], (2.12)

onde 7, 0 e ¢ sdo coordenadas esféricas coméveis; a(t) é o fator de escala e k é a constante
de curvatura que pode ser k = 0 (Universo plano), k = +1 (Universo fechado) e k = —1
(Universo hiperbdlico ou aberto).

Por outro lado, 2° = ¢ct; 2! = r; 22 = 0 e 23 = ¢, de modo que ao comparar-
se a Equacao acima com a métrica de Riemann é possivel notar que o tensor métrico
assume valores que dependem da constante de curvatura e do fator de escala, ou seja,

— i —a? 2,.2 2.2 (in2
G = diag(1l, =5z, —a’r*, —a’r*sin” 0).

2.3 As Equacoes de Friedmann

Considerando a métrica de FLRW e o tensor energia-momento para um fluido
perfeito, as Equagoes de Campo de Einstein se reduzem a duas equagoes diferenciais
independentes para o fator de escala a(t), denominadas Equagoes de Friedmann, as quais
sao oriundas da Equacao (2.4) quando se consideram apenas as componentes tempo-tempo

(u=1v =0) e espago-espago (u = v = 1,2 ou 3). Desta forma, tem-se (¢ = 1)

8rG A at ok
i — | = — 4+ —, 2.13
3 (zi:p+87rG) a2+a2 (2.13)
e
A a a® k
8rG i——— | = —-2—— —= — —, 2.14
" (Zp 87TG> a a* a? (2.14)
em que # ¢ a densidade de energia do véacuo e % é a pressao do vacuo. Ademais,

> pi € Y. p; sdo, respectivamente, as densidades e pressoes das outras componentes que
preenchem o Universo. O ponto representa a derivada com respeito ao tempo. Perceba,
também, que a homogeneidade e isotropia requer que p; e p; dependam apenas do tempo.

E possivel combinar as Equacoes de Friedmann para obter a equacao que expressa

a conservacao local da energia:

p+3%(p+p) = 0. (2.15)

11



Para que essa equacao seja solucionada, é necessario que se saiba como a densidade
e a pressao se relacionam. A maioria dos fluidos cosmolégicos possuem uma Equacao de

Estado na forma p = wp. Assim, munidos dessa informacao, é possivel integrar facilmente

—3(14w)
a

a equagao (2.15), obtendo-se:

a

sendo py e ag a densidade de energia e o fator de escala medidos atualmente!*. A partir
da equagao (2.16), é possivel saber como varia a densidade de energia de alguns fluidos
de interesse.

A matéria se comporta como poeira e, portanto, tem pressao nula, de modo que

3
a
pPM = PMO (;0) ; (2.17)

onde ppo ¢ a densidade de energia da matéria medida atualmente. O volume é propor-

w = 0. Entao:

cional ao cubo do fator de escala (V o< a?), logo a densidade de energia da matéria é
inversamente proporcional ao volume (py; o< V73).

Para a radiagao, tem-se que p = %p, logo:

4
a
PR = PRO (f) ) (2-18)

em que pr ¢ a densidade de energia da radiacao medida atualmente. Foi visto que a
densidade de energia da matéria decai com o cubo do volume. Porém, a radiagao nao
diminui com o cubo do volume, mas com a quarta poténcia, pois a expansao do Universo
também afeta os comprimentos de onda.

Para a constante cosmoldgica A, tem-se que p = —p, entao w = —1. Assim, sua

densidade de energia é:

A

— E— 2.19
PA = PAO nC ( )

Observe que a densidade de energia da constante cosmoldgica permanece constante

durante a expansao.

140 indice 0 representa as grandezas medidas atualmente.
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2.4 Parametros Observaveis em Cosmologia

Nesta se¢ao, sao definidos alguns parametros cosmolégicos observaveis em Cosmo-

logia.

2.4.1 O Parametro de Hubble

Ja foi supracitado que o volume relaciona-se com o fator de escala da seguinte

forma:

V o a(t)?. (2.20)

Diferenciando (2.20) com respeito ao tempo, obtém-se:
V o 3a(t)%a(t). (2.21)

Agora, dividindo (2.21) por (2.20), tem-se:
1V a(t)
—— == 2.22
3V alt) (222)
A razao % define um parametro cosmolégico muito importante, que estd associado

a taxa de expansao do Universo, conhecido como Parametro de Hubble:

a(t)
H(t) = —=%. 2.23
0= (223)
O valor do Parametro de Hubble medido atualmente é chamado de constante de

Hubble, denotado por Hy, e aproxima-se de 65 — 75kms~*Mpc*.

2.4.2 A Densidade Critica e Parametro de Densidade

Pode-se obter a densidade critica diretamente das Equacoes de Friedmann. Usando
a equacao (2.23) em (2.13), e considerando que A = 0, obtém-se que

8tGp k

=H?>+ —. 2.24
3 + a2 ( )
Multiplicando ambos os membros da equagao (2.24) por H 2, esta se torna
k  8nGp
—=——1. 2.2
a? 3H? (2.25)
Quando k£ = 0, a densidade se assume a seguinte forma:
3H?
e = ——, 2.26
Pe= 3 (2.26)

13



em que p. € a chamada Densidade Critica. Tomando-a para o tempo atual, tem-se:
3Hg —29;2 9
0 = —— ~ 1,878.10"“h*—, 2.27
P =51 cm? (2:27)
onde h é a constante de Hubble em unidades de 100kms=t. Mpc~!.

Portanto, conhecendo-se a Densidade Critica é possivel inferir se o Universo é

aberto, plano ou fechado!'® (ver a Figura 2.5).

A e
R(®) /e
;o k=0
e \
f N k=1
| ""\,WP-‘P::
. _ -
"explosao” "explosao t

Figura 2.5: Possiveis curvaturas do Universo de acordo com a sua densidade critica.

O Parametro de Densidade €2; é definido como sendo a razao entre a densidade de

energia de uma componente qualquer p; e a Densidade Critica p..

Q0 = pi _ 8wGp;
" ope BHA(t)

(2.28)

Por meio das definigbes adotadas, a equacdo (2.13) pode ser reescrita da seguinte

3 4 2
Q, a a
H(t)* = Hj [QMO <;°> + Qro (f) +Qp + Qo (;0) ] , (2.29)

onde Qgo = —# ¢ definido como o parametro de curvatura medido atualmente e
0°"0

forma:

a = a(t). O parametro de densidade de energia do vacuo é definido como 2y = Qp¢ = ﬁ
Através da equacao (2.29) pode-se perceber quais termos dominam o Universo durante
sua expansao para os distintos valores do fator de escala. Quando a(t) é pequeno, quem
domina a expansao é a radiacao. Posteriormente, veio a era da matéria, passando pelo

termo de curvatura e, finalmente, a constante cosmoldgica.

15 As observacoes atuais indicam que o Universo é plano
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A Figura a seguir representa a evolucao do Universo através das relagoes entre suas

componentes e o fator de escala:

H 211

Figura 2.6: Evolugao H? com o fator de escala.

Tomando a equagao (2.29) para o tempo atual tem-se:
Qo + Qro + Qp + Qgo =1 (2.30)

Da equacao (2.30) ¢ possivel entender o comportamento da curvatura do Universo

devido ao seu conteido de matéria e energia (ver Figura 2.7):

Qo + Qro + Qa + Qgo > 1 Universo fechado (k=1); (2.31)
Qo+ Qro + Q0 + Qo =1 Universo plano (k=0); (2.32)
Qo + Qro + Qp + Qgo < 1 Universo hiperbédlico (k=-1). (2.33)
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g o
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Figura 2.7: Evolucao do fator de escala para modelos do tipo FRW.

As equagoes (2.13) e (2.14) quando combinadas fornecem a Equagao de Aceleragao:

a
a

3

A

(p+ 3p) 3

(2.34)

Note-se que a equagao (2.34) nao depende da curvatura, sendo possivel usd-la sem que haja

a necessidade de conhecer a curvatura do Universo. Nao obstante, pode-se perceber que
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a aceleragao do Universo é positiva e nao nula (G > 0) para p < —£. E usual reescreve-la

da seguinte forma:

a e A
=7 )5(1+3 — 2.35
© = T dw) + (23
onde usou-se p = wp.
Um Universo dominado pela energia escura, que possui w = —1, deve acelerar a

expansao, pois decorre da equagao (2.35) que quando w < —% tem-se Universos acelerados.
As observagoes SNe Ta'® indicam que o Universo expande-se aceleradamente [4, 5].

Um dos grandes desafios da Cosmologia atualmente é determinar como se deu a
historia da expansao césmica. Para isso é necessario conhecer como o fator de escala muda
com o tempo. Todavia, isso nao é uma tarefa simples. Embora nao se possa observa-lo
diretamente, pode-se obté-lo indiretamente das observagoes. Mas, para isso, é preciso
conhecer a contribuicao de cada componente do Universo, o que também nao é nada
simples, e usa-las nas Equacgoes de Friedmann, obtendo-o numérica ou analiticamente.
Por outro lado, se o expandirmos em série de Taylor em torno do tempo atual, algumas

informagoes empiricas podem ser extraidas. A expansao em Taylor é:

da 1 d%a
a(t) = a(to) + %|t:t0<t — to) + éw

li=to (t — t0)* + ... (2.36)
Note-se que a equacao (2.36) independe das equagoes de Friedmann.
A maioria dos modelos cosmolégicos propoe que o fator de escala nao muda brus-

camente com o tempo. Desta forma, é plausivel utilizar-se apenas os trés primeiros termos

da série, sem que o resultado seja demasiado distinto do valor real. Entao:

da 1d%a
a(t) =~ a(ty) + %hzto (t —to) + éwhzto (t — to)>. (2.37)
Ao usar-se a normalizagao ag = 1, a equagao (2.37) assume a seguinte forma:
1
a(t) ~ 1+ Hy(t —ty) — quHg(t —t0)?, (2.38)

onde usou-se a equagdo (2.23). Ademais, empregou-se o parametro adimensional, gy,
denominado parametro de desaceleragao, medido atualmente. Para um tempo ¢t qualquer,
tem-se a definicao:
aa a
)= ——=——, 2.39

que ¢ o Parametro de Desaceleracao'”.

16No Capitulo 3 estas serdo apresentadas de maneira mais detalhada.
1"Esta denominacdo foi dada antes de se descobrir que o Universo se expandia aceleradamente.
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A equagao (2.39) pode assumir trés valores distintos.

qg>0 se a<0 (Expansao desacelerada); (2.40)
q=0 se =0 (Expansao constante); (2.41)
qg<0 se a>0 (Expansao acelerada). (2.42)

O parametro de desaceleracao pode ser obtido em termos dos parametros de den-

sidade. Para um Universo com varias componentes, a equacao (2.35) se torna:

.
% - _”T (pi + 3P). (2.43)

(2

Dividindo ambos os membros da equaciao acima por H? e considerando que P; = p;w;,

tem-se:
a e
P ERREYE Zpi(l + 3w;), (2.44)
que pode ser reescrita como
a 187G

Usando (2.26) e (2.28), obtém-se:
1
a(t) = 5 Z Qi(1 + 3w;). (2.46)

Logo, considerando um Universo permeado por radiagao (Q2g), matéria (2,,), constante
cosmolégica (£2,) e uma componente = qualquer (€),), a equacao (2.46) torna-se para
t = toi
Qo + 20 0 +1Z(1+ ) (2.47)
= = — - Wy ). .
4o RO T 53EMO A0S g

2.5 O Universo em expansao e a Teoria do Big Bang

Johann Christian Doppler sugeriu que se um observador recebe radiacao de uma
fonte em movimento, o comprimento de onda medido se deslocara proporcionalmente a
velocidade da fonte em relagao ao observador, a qual é projetada ao longo da linha de

visada. Isto é,

=2 = (2.48)



onde ¥ é o vetor velocidade da fonte e 7 é o vetor que liga o observador a fonte.
Pode-se determinar a velocidade de uma fonte ao longo da linha de visada, v,,

através da relagao [26]
A d—A

z (2.49)

A A c’

sendo z o redshift e v, << c. Se z > 0, a fonte se afasta e, se z < 0, a fonte se aproxima.
Desta forma, o efeito Doppler permite calcular a velocidade de uma fonte de ondas quando
se conhece alguns parametros, como comprimento de onda ou frequéncia.

O aperfeicoamento de instrumentos permitiu aos astronomos a medida dos desvios
espectrais das estrelas. Contudo, no comeco essas medidas de desvios para o azul e
para o vermelho eram aparentemente aleatérias. Por volta de 1912, o astronomo Vesto
Melvin Slipher (1875-1969), do observatério Lowell, descobriu que as linhas espectrais da
galaxia Andomeda mostravam um enorme deslocamento para o azul (blueshift), indicando
que esta estaria se aproximando do Sol com velocidade de 300km/s [2]. Nao obstante, ele
descobriu também que a maioria das 41 galaxias que haviam sido estudadas apresentavam
um desvio para o vermelho (redshift) e, portanto, como foi sugerido por de Sitter, estariam
se afastando da Via Lactea. Este ultimo chegou a tal conclusao ao notar que o efeito
Doppler poderia estar relacionado aos desvios espectrais das galaxias.

Em 1929, Edwin Powell Hubble (1889-1953) utilizou as distancias medidas por
seu colaborador, Milton Humason e os dados obtidos por Slipher acerca dos desvios das
posicoes das linhas espectrais, constatando que, para um dado espectro, todos os desvios
eram da mesma magnitude e resultavam proporcionais as distancias estimadas para as
galaxias emissoras. Ele conseguiu estimar a distancia a Andromeda e outras galaxias,
através do brilho aparente e os periodos de pulsacao de estrelas cefeidas nessas galaxias.
Utilizando o recém-instalado telescopio de 2, 5m do Monte Wilson na Califérnia, Hubble e
Humason fotografaram os espectros de varias galdxias e, ao compararem as distancias as
galaxias com as suas velocidades de afastamento, verificaram que quanto mais distantes
estavam maiores eram as suas velocidades de recessao (ver Figura 2.8).

A relacao linear entre velocidade de recessao'® e distancia descoberta por Hubble

¢ denominada Lei de Hubble, sendo dada por:
v = Hyd, (2.50)

em que v = cz para v << C.

8Hubble ndo mediu as velocidades de recessdo das galdxias diretamente, e sim os seus redshifts.
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O valor de Hy descoberto por Hubble era cerca de dez vezes maior que o atualmente
aceito, devido aos movimentos relativos das amostras de galaxias e estimativas fortemente
contaminadas pela relacao periodo wversus luminosidade por ele adotada, além de erros
de identificacdo de sua amostra de cefeidas[26]. Por outro lado, o valor do parametro de

Hubble nao se manteve constante durante a evolu¢ao do Universo [37].
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Figura 2.8: Diagrama apresentado por Hubble.

O fato de a Lei de Hubble ser uma relacao linear é uma consequéncia da isotropia do
Universo. Se, por exemplo, a velocidade fosse proporcional a DP, com p # 1, observadores
em diferentes lugares ndo mediriam a mesma expansao do Universo isotropicamente[35].
Além disso, um campo regido por esta relacao é homogéneo, pois é invariante sob trans-
lagao da origem do sistema de coordenadas utilizado[30].

A explicagdo mais aceita para a Lei de Hubble é a de que o Universo esta se
expandindo. Nao apenas os objetos, como galdxias, estrelas, etc., mas o préprio espaco-
tempo (Figura 2.9). Desta forma, Einstein e outros cientistas da época foram levados a
crer que o Universo nao poderia ser estético'.

E importante ressaltar que a TRG possibilitou a construcao de intimeros modelos
cosmoldgicos relativisticos, sendo o primeiro proposto, inclusive, por Einstein. Foi quando

ele percebeu que sua teoria poderia ter uma grave falha: ela apontava para uma contragao

YEinstein mais tarde diria que a constante cosmoldgica fora o maior erro de sua vida.
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Figura 2.9: Duas maneiras distintas de se imaginar a evolug¢ao do Universo.

ou expansao do Universo. Como nao haviam evidéncias observacionais que apontassem
para este fato, Einstein foi conservador em admitir que o Universo deveria ser estatico,
acrescentando a Constante Cosmoldgica (A), de modo que seu modelo teria curvatura es-
pacial positiva, seria fechado e finito. Posteriormente, Willem de Sitter propos um modelo
que s6 poderia ser estatico se nao houvesse matéria, caso contrario este se expandiria. A.
A. Friedmann mais tarde, em 1922 e 1924, obteve solugoes expansionistas para as equagoes
de Einstein, nas quais explorava-se a possibilidade de Universos abertos e fechados.

Por volta de 1927, Georges Henri Edouard Lemaitre (1894-1966) havia obtido resul-

20 Todavia, sua interpretacao fisica dos resultados

tados equivalentes aos de Friedmann
levaram os seus leitores a ter uma reacao distinta da que tiveram quando Friedmann
propos seus resultados. Ele enviou cépias de seu trabalho para astronomos consagrados
na época como Eddington e de Sitter. Mas nao recebeu quase nenhuma atencao. No en-
tanto, por volta de 1930, a ideia de Universo em expansao estava sendo mais aceita entre
os cosmologos. Foi quando Eddington percebeu que o trabalho de Lemaitre seria mais
relevante do que ele pensara. O modelo proposto em 1927 foi desenvolvido e apoiado por
Eddington no que ficou conhecido como o modelo de Eddington-Lemaitre[31], um modelo
de Universo infinito no tempo que foi inicialmente estatico e que logo depois se expandiu
cada vez mais rapido.

Em 1931, Lemaite propos um modelo cosmolégico com origem no Atomo Primor-
dial, que passaria por um periodo de estabilidade e depois voltaria a expandir-se. Neste
modelo, houve uma época em que espago-tempo e matéria estavam confinados numa

espécie de ovo, que ele chamou de Atomo Primordial. A partir deste, aconteceu uma

gigantesca explosao e o Atomo Primordial fragmentou-se em particulas cada vez menores,

2Inclusive a Lei de Hubble j4 se encontrava nos seus resultados.
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numa enorme fissao nuclear, o que teria dado origem aos elementos quimicos que existem
atualmente. Apesar de estar incorreto por violar as leis da relatividade e a estrutura da
matéria (quantica) [2], o modelo de Lemaitre foi a primeira versao do Big Bang [31]. No
modelo de Lemaitre (ver a Figura 2.10), o Universo teve um inicio no tempo (¢ = 0), no
qual o raio de curvatura seria nulo (R = 0).

z

Expansé&o

Universe de Einstein ’
-

————————

+ Tempo

Big Bang

Tempo de Hubble

Figura 2.10: Modelo de Lemaitre.

Nos anos 40, Gamow propos um modelo de Universo baseado na expansao do
Universo e na Fisica de Particulas. Seu modelo ficou conhecido como a teoria do Big

Bang.

2.6 A Expansao acelerada do Universo, a matéria e
energia escuras

Até meados da década de 1990 o MPC era o de Einstein-de Sitter que, como
previsto pela inflagdo, seria composto de matéria e radiacdo, com A = 0. Contudo,
esta visao de Universo passou a ser outra quando, em 1998, dois grupos independentes,
o Supernova Cosmology Project (SCP) e o High-z Supernova Search Team, estudando
SNe Ia descobriram que o Universo experimenta uma fase de expansao acelerada. O
primeiro grupo estudou 42 supernovas com 0,18 < z < 0,83 em conjunto com outras
supernovas com z < 0, 1. Eles encontraram um modelo cosmoldgico com matéria escura
e constante cosmoldgica em que €2y < 0 pode ser excluido com confianca estatistica de

99%, independentemente da curvatura da secao espacial[32].Desta forma, para um modelo
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plano, tem-se[26, 33]
Qo + Qa0 =1, (2.51)

onde Qro = Qi = 0, 0 melhor ajuste foi de (10)
Quio = 0,287 (08 (est.) Foo (sist.), (2.52)

correspondendo a ¢ = —0.58 (resultado independente do parametro de Hubble)[32, 34].
Como foi visto anteriormente, quando ¢ < 0 tem-se Universos acelerados. Os resultados
do SCP fornecem uma idade de 13,4ﬂ;§.109 anos. Estes resultados estao representados
na Figura 2.11, estando em plena concordancia com a Lei de Hubble, e a ligeira curva

para cima indica que o Universo expande-se aceleradamente.

0.02 o0s 01 oz os 10

Figura 2.11: Resultados obtidos pelo Supernova Cosmology Project.

Por outro lado, o High-z Supernova Search Team estudou 16 supernovas com
0,16 < 2z < 0,97, incluindo uma supernova do SCP e 34 supernovas com pequenos
redshifts, chegando a conclusao que para um modelo com matéria escura e A tem-se que
Qx > 0 com um nivel de confianca estatistica de 99, 7%, independente da curvatura da
segao espacial[32, 34, 26, 33]. Eles encontraram um melhor ajuste para uma cosmologia
plana de Q0 = 0,28 £ 0,10 e Qpg = 1 — Qpr0. Ademais para 2y, > 0 eles obtiveram
g < 0 com uma confianga estatistica de 95% (ver Figura 2.12). Eles encontraram uma
idade de (14 + 1,5).10%nos.

A Figura 2.13 permite a comparacao entre o panorama geral da expansao do Uni-
verso obtido pelos dois grupos supracitados.

A candidata mais simples para explicar a causa desse tipo de expansao é a constante
cosmolégica, também chamada de Energia Escura (ou do vicuo). Ela seria a responsavel

por exercer uma pressao negativa, vencendo a gravidade e acelerando a expansao do
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Figura 2.12: High-z Supernova Search Team.
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Figura 2.13: Comparacao entre os resultados do Supernova Cosmology Project e do High-z

Supernova Search Team.

Universo. Existem outras maneiras independentes de se obter a energia escura. A saber:
as anisotropias do espectro de poténcia da RCF; estruturas em grande escala, observacoes
em raios X de aglomerados de galaxias, objetos velhos em altos redshifts; tamanho angular
de fontes de rddio compactas e radio galdxias e Gamma-Ray Bursts*' (GRB).

No Observatorio Nacional de Kitt Peak, no Arizona, Vera Rubin e seu colaborador
Kent Ford mediram a velocidade de rotagao de varias galaxias distantes através do des-

locamento Doppler de aglomerados de estrelas situados a distintas distancias do centro

2l Trataremos dos Gamma-Ray Bursts no Capitulo 4.
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da galaxia. O resultado esperado seria que a medida que se observassem as estrelas mais
afastadas do centro da galaxia tivessem velocidades menores que as mais préximas, como
sugere as Leis de Kepler. Ou seja, as velocidades dessas estrelas deveriam obedecer a
regra de proporcionalidade (v o R_%). Entretanto, eles observaram que a velocidade de
rota¢do nao diminufa a medida que as estrelas afastadas do centro eram observadas (ver

Figura 2.14). Isto é, a galdxia aparentava ter mais matéria do que se observava??.

obsarved il

I S 2
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from
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M33 rotation curve

Figura 2.14: Comportamento observado para a curva de rotagao da galaxia M33.

A matéria escura interage apenas gravitacionalmente com os corpos. Esta nao
interage com a luz e nem a produz, dai veio a denominacao Matéria Escura. Desta
forma se tem que a maior parte da composicao do Universo é ainda desconhecida. Todas
estas evidéncias se baseiam em uma quantidade denominada redshift cosmoldgico, que

discutiremos a seguir.

2.7 O redshift cosmolégico

Supondo que um féton é emitido por uma fonte localizada em (r1, 61, ¢1) no instante
t1 e que este é detectado por um observador comével em O(rg, 6y, o) no instante ty. O
Principio Cosmolégico permite a escolha da origem do sistema de coordenadas para o
observador como sendo ry = 0, uma vez que a homogeneidade requer que todas as posigoes
sejam equivalentes. Assim, o féton viajard sobre geodésicas radiais nulas (ds*> = 0) em

dire¢ao a origem O ao longo de —r, sendo 6 e ¢ fixos (df = d¢ = 0).

22 A matéria visivel é aquela que pode ser detectada em algum comprimento de onda.
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Usando essas consideragoes em (2.12), obtém-se que:

dr?
1—kr?

ds* = 2dt* — a(t)? =0, (2.53)

onde os sinais (4) e (—) representam a luz afastando-se e aproximando-se da origem,
respectivamente.

Para a situacao considerada, tem-se:

Kum /\ﬁnm / ﬁfﬁﬁfmx (2.54)

sendo a solucdo de f(ry), para os casos k £ 1 e k = 0 dada por:

arcsin(ry) k= +1
arcsin(vkry) ) '
f(rrl) = \/E = (81 k=0 (255)

arcsinh(ry) k= -1

Note-se que f(r1) independe do tempo.
Supondo agora que a proxima crista tenha sido emitida em t; 4+ dt; e capitada em
to + 0tg, tem-se que a equacao de movimento é dada por:
to+dto .t
— = f(r). (2.56)
/ﬁ;-f—dtl a(t)
Logo, subtraindo (2.56) de (2.54), obtém-se:
to+oto / fo edt
—~ = |~y = [lto+0to) — f(tr + 6t1) — (f(te) — f(t1)), (2.57)
/t1+6t1 a’(t) t1 a(t)

rearranjando os termos de (2.57), esta se torna:

tot+oto gy Lot
fw+&@<m@—Mﬁ+Mrﬁm»=L MM_Z; S e

Admitindo que a(t) é aproximadamente constante no intervalo de tempo (¢, + 6t1) — (to +

dtp), logo:
65t0 _ 05t1 (2 59)
a(to) alt1)’ '
Por outro lado se tem que
Ao = cdty, (2.60)
e
)\1 = C(Stl. (261)
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Entéao, substituindo esses resultados em (2.59), obtém-se:

Ao A
= ) 2.62
ofts) ~ alt) 202
Combinando (2.49) com (2.62), chega-se a:
a(to)
142z= , 2.63
alty) (2.63)

onde a(ty) = ap. E usual empregar-se também a normalizacio ag = 1.

A equagao (2.63) é muito importante para a Cosmologia, uma vez que relaciona
quantidades nao-observaveis (fator de escala) a quantidades observaveis (redshift) e, além
de nao depender de modelos cosmoldgicos, fornece uma maneira de saber como o Uni-
verso aumentou desde que a luz foi emitida em relacao aos valores atuais. Além disso,
muitas vezes substitui-se o tempo pelo redshift empregando-a para isso, o que simplifica
as equacoes usadas. Através desta relacao pode-se compreender como o redshift indica
que o Universo estd se expandindo. Se ag > a(t;) tem-se que z > 1 e, portanto, o uni-
verso expandiu no intervalo entre a emissao e deteccao da luz. Caso contrario, o Universo

estaria se contraindo. Perceba, também, que para o tempo atual se tem z = 0.

2.8 Distancias em Cosmologia

2.8.1 Distancias Propria e Comoével

Um dos conceitos mais complexos e relevantes da Cosmologia Moderna é a medida
de distancias. Contudo, sua definicao depende de muitos fatores, o que muitas vezes
torna seu entendimento demasiadamente complicado. Para z > 0.5 deve-se explicitar que
tipo de definicao serda utilizado. Entao, como nao ha uma forma fixa de determinar-se a
distancia a um objeto astrofisico observado, sua determinacao necessita de conhecimentos
de propriedades astrofisicas dos objetos em questao.

A distancia entre dois eventos ou observadores comoveis, isto é, em repouso em
relagdo a expansao do Universo (fluxo de Hubble) pode ser interpretada como sendo a

distancia percorrida por um féton entre esse dois eventos, dada por:

D—/mﬂcdt—/mL (2.64)
‘ . a(t) o V1—kr? ‘

onde t e tg sao os tempos de emissao e detecgao, respectivamente. Considerandoc=1¢€ a

normalizagao ap = 1, e usando as equagoes (2.23) e (2.63).pode-se reescrevé-la da seguinte
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forma:

z /
D.= i %. (2.65)
Por outro lado, extraindo a raiz quadrada em ambos os membros da equagao (2.29),
obtém-se:
3 4 21
H(t) = Ho | Q0 (%) + Qro (%) + Qp + Qxo (%) ] , (2.66)
ou,

H(t) = HyE(t), (2.67)

sendo E(t) definido como

E(t) = [QMO <%> + Qro (%) + Qn + Qko (%) ] 5- (2.68)

E possivel fazer uma mudanga de varidveis de ¢ para z na relagao (2.67), empre-

gando, para esse fim, a equacao (2.63). Entao:
H(Z') = HyE(2), (2.69)

sendo

2

E() = [QMOO +2)° + Qro(1+ 2)" + O + Qio(1 +2)?| (2.70)

Assim, combinando esse resultado com a equagao (2.65), chega-se a:

z /
D.= i/ dz_ (2.71)
Ho Jo E(2)

Outro tipo de distancia importante é a distancia prépria D,. Considerando dois

observadores, um em r = 0 (origem) e o outro em (7,6, ¢1), a distancia prépria, no
instante ¢ (dt = 0), entre eles ¢ definida como sendo o comprimento da geodésica do tipo

espacial que liga as suas linhas de Universo, isto é,

D,(t) = /0 Y 0“ \/% — a(t)D. (2.72)

Note-se que para pequenos valores de r nao ha influéncia da curvatura k. Devido a

homogeneidade e isotropia do Universo, tem-se que 6 e ¢ sao fixos (df = d¢ = 0), logo:

D,(t) = a(t) /OT1 \/%W = apry. (2.73)
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Perceba que a velocidade relativa entre os observadores é dada por v, = % =
agr1 = %aorl, onde D, = aor, e, desta forma, obtém-se a Lei de Hubble, ou seja,
Uy = H()Dp = H()d

As distancias comével e prépria nao sao diretamente mensurdaveis. Na préxima

secao sao apresentadas as distancias de luminosidade e de diametro angular, obtidas di-

retamente através de informagoes dos objetos astrofisicos observados.

2.8.2 Distancias de Luminosidade e de Diametro angular

A distancia de luminosidade é obtida através da medicao da luminosidade apa-
rente®> | de um objeto. Para medi-la é importante que se conheca a sua luminosidade
absoluta L, isto é, a luminosidade total emitida pelo objeto (fontes que tém suas lumino-
sidades intrinsecas conhecidas sao denominadas Velas-Padrao). A luminosidade aparente
¢ facilmente mensuravel, mas a luminosidade absoluta requer o conhecimento de alguma
propriedade fisica do objeto [38]. Entao, uma fonte pontual que emite sinais em frentes

de ondas esféricas, fornece uma luminosidade aparente dada por[7]:

L

—
Amd?’

(2.74)

onde d é a distancia de luminosidade. O fator 47d? pode ser interpretado como sendo a
area imaginaria da frente esférica e d corresponde ao seu raio. Logo, é possivel notar que
[ < d~2. Esta relacao é vélida para o espaco-tempo de Minkowski, no qual os efeitos de
curvatura sao despreziveis (k = 0).

Assim, a distancia de luminosidade é definida como:

L

= Aml?’

(2.75)

Dy

em que se supoe que a medida de Dy seja para um Universo estatico. Deste modo, essa
distancia coincide com a distancia propria estudada na secao anterior.
Para uma fonte que emite fétons num instante de emissao t., estes se distribuirao

numa superficie cuja area propria, num instante t, é dada por:
Ay (to) = 4w D2(to), (2.76)

onde D, = aor.

23 A luminosidade aparente que se mede do Sol é chamada de constante solar.
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Por outro lado, quando um féton é emitido, no instante t, ele possui energia de
e _ he
emissao F, = .
€

O comprimento de onda observado em ¢y é dado por:
Qo
Ao =Ae— = (14 2)A,, (2.77)
a

onde a = a(t =t.).

E
IE-

A energia medida, portanto, deve diminuir para Fy = A expansao, além de
modificar a quantidade de energia medida, também ira mudar intervalo de tempo entre
dois fotons. Para um intervalo de tempo na emissao igual a dt. a distancia prépria é cot..
A distancia na observagao sera cdt.(1 + z). O intervalo de tempo valerd dty = 6t (1 + z).

Se a luminosidade aparente se da pela relacao entre luminosidade absoluta (poténcia) e a

area da esfera imaginaria, logo:
Ee
Eo (tz) L

dragr?  dmagr?  4dmair?(1 + 2)? (2.78)

Desta forma, comparando-se as equagoes (2.75) e (2.78), nota-se que:
Dy =apr(1+2) =D,(1+ 2). (2.79)

Note-se que para z’s pequenos Dy, = D,,.

Ademais, a coordenada radial r(z) de uma fonte que é observada atualmente com

/t ( O) %] , (2.20)

redshift z pode ser calculada por|[1]:

sendo

sw={ k=0 (281)
sinh(r) kE=-—1

A equagao (2.80) pode ser reescrita em termos de uma integral no redshift:

r(z) = S[/o ao?(;/)]. (2.82)

tem-se ainda que

z dZ,
Q1/2/
Ko o E(¥)

k

Relembrando que Qg = — =7,
aptip

apr(z) = — 7 sinh (2.83)

0°°Ko
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Esta é uma maneira genérica de escreveé-la, pois inclui todos os valores de curvatura.

Entao, a distancia de luminosidade pode ser obtida como:

14z . 1/2 2 od
Dp(z) = ———sinh [Q / (2.84)
0 %S o 0 E(zl)

Para o ACDM, E(z) é dado por:

E(2) = /Quo + Qaro(1 + 2)® + Qro(1 + 2)* + (1 — Qa0 — Qa0 — Qo) (1 + 2)2. (2.85)

Por outro lado, tem-se a distancia de diametro angular D4, a qual estd associada
ao tamanho intrinseco dos objetos astrofisicos. Um objeto cujo comprimento préprio é
conhecido é denominado Régua Padrao.

Se um objeto possui comprimento D e estd ortogonal a linha de visada, tal que
suas extremidades produzem uma abertura angular 66 pequena o suficiente para que a

distancia de diametro angular possa ser definida como

D

Dy=—
A 597

(2.86)

que seria prépria caso o Universo fosse estatico e possuisse curvatura nula.

Supondo que o objeto a ser observado esteja a uma distancia comével r do ob-
servador comodvel na origem, cujos extremos desse objeto possuam coordenadas comoveis
(r1,01,¢1) e (r2,0s, ¢2) de forma que a distancia entre os dois extremos no momento da

emissao seja obtida da métrica FLRW:
ds = ardf = D. (2.87)

Conhecendo o redshift ao qual a radiagao do objeto foi submetida, tem-se:

aorof
D= _">"""_ 2.88
(1+2) (2.:88)

Agora, substituindo (2.88) em (2.86), percebe-se que

aogr

= ) 2.89
A= (2.89)
Ao comparar-se (2.89) com (2.79), conclui-se que:
Dy
Dy=—— 2.90
AT 1422 (2.50)
ou, ainda,

Da(1+ 2) = D,(to) De (2.91)

z = = . .

4 PO 1+ 2)



Analisando a equacgao (2.90), nota-se que um objeto que é simultaneamente Régua
Padrao e Vela Padrao possui, para um dado z, uma distancia de diametro angular menor
que a sua distancia de luminosidade. Veja que a D4 ¢ igual a D, no momento da emissao
dos fétons:

Dp(tO)

Dy=="2"% _ D (t.). 2.92
a= 2 = Dy (k) (292)

Substituindo (2.69) e (2.82) na primeira igualdade de (2.92), encontra-se:

Da(2) L inn / dz (2.93)
z) = sin ) .
A Ho(1+ 2) o E(?)
ou, ainda,
1 . 1/2 z dZ/
D =—— "~ <inh |Q 2.94
) = g KWA E() (2:94)

Note-se que, ao se comparar (2.94) com (2.84), identifica-se, novamente, a relagao
(2.90), denominada de Relagao de Dualidade das Distancias Césmicas** (RDDC).

Dy,

Dal+ap? - (2:95)

Para z’s muito pequenos, como esperado, recupera-se Dy, = D4 = D,,. Testar esta relacao
até altos z's é o objetivo da presente dissertacao. No préximo Capitulo, discutiremos quais

observéveis foram utilizados.

24No Capitulo 4 a RDDC ser4 abordada em maiores detalhes.
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Capitulo 3

Lentes (Gravitacionais, Supernovas e

Gamma Ray Bursts

Neste Capitulo, discutiremos uma das principais ferramentas cosmoldgicas usadas
nesta dissertacao: as lentes gravitacionais. Estas estruturas fornecem distancias de diame-
tro angular até z = 3,6, valor inalcancavel por outros métodos. Sera abordado também
outras duas fontes de distancias de luminosidade necessarias para nosso teste: as Super-
novas Tipo la e os Gamma Ray Bursts, este iltimo, fornecendo distancias até z ~ 9, bem

superior as Supernovas Tipo la, z = 1,5.

3.1 Lentes Gravitacionais

As lentes gravitacionais causam desvio na trajetéria de raios de luz que passam
nas proximidades de um campo gravitacional e, embora sejam atualmente explorados
num contexto relativistico, foram conjecturados na TNG. No final do século XVIII, Jhon
Michell e Henry Cavendish obtiveram resultados importantes sobre o desvio da trajetéria
da luz por meio da medicao das massas de estrelas através das reducoes da velocidade da
luz por elas emitidas. Eles chegaram a calcular qual seria o valor do angulo de deflexao.

Em 1804, de posse dos trabalhos de Laplace acerca das estimativas de massas
estelares (que eram equivalentes as fornecidas por Michell e Cavendish), Johan von Sodner
calculou qual deveria ser o angulo de deflexdo, obtendo & = 0,84” [25]. Mais de um
século apds Sodner ter estimado o valor do angulo de deflexdo @, Einstein (1911) obteve

os mesmos resultados deste ao empregar o Principio da Equivaléncia, considerando uma



geometria euclidiana:

— =0,83, (3.1)

Nm? «
kg? € a

sendo Mo e Rg a massa e o raio do Sol, respectivamente; G ~ 6,67.107!
constante gravitacional e ¢ é a velocidade da luz.
Posteriormente, utilizando a TRG, Einstein foi o primeiro a obter o valor correto

para o angulo de deflexao de um raio de luz a uma distancia r de um objeto de massa M

AGM 1
GML_ oy, (3.2)

a =
2 r

Perceba que & é duas vezes maior que o previsto pela TGN, e isso se deve a curvatura
espacial [25, 45, 46, 48].

As lentes gravitacionais sao divididas em duas categorias: as Lentes Gravitacionais
Fortes e as Lentes Gravitacionais Fracas, que resultam de deflexoes causadas por objetos
muito massivos (quasares, galdxias etc.) e pouco massivos (estrelas), respectivamente.
Nesta dissertacao, estamos interessados nas Lentes Gravitacionais Fortes, uma vez que
estas fornecessem distancias de diametro angular em redshifts altissimos. Além disso,
utilizaremos o modelo da Esfera Isotérmica Singular (SIS), adotando, também, o modelo

com uma lei de poténcia mais geral, denominado modelo PLAW.

3.1.1 A aproximacao de Lente Fina

A aproximacao lente fina é considerada ao estudar lentes gravitacionais. De acordo
com essa aproximacao, as dimensoes da lente sao muito menores que as distancias envol-
vidas, de modo que a geometria do espacgo-tempo pode ser bem descrita pela métrica
FLRW e que as perturbagoes na trajetéria da luz ocorrem basicamente em um ponto,
isto é, sao perturbagoes locais [25, 45]. Essas afirmagoes sao razodveis para quando as
velocidades relativas da lente, fonte e observador forem muito menores que a velocidade

da luz (v << ¢) e se o potencial newtoniano é pequeno (|®| << c?).

3.1.2 A Equacgao das Lentes

Na Figura 3.1 h&d uma representacao das distancias de diametro angular entre a

fonte e a lente, Dyg, observador e fonte, Dg, e lente e observador!, D;. Note-se que para

!Nesta configuracao, pode-se escolher o observador localizado na origem.
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um Universo em expansao Dg # Dps+ Dy, [25, 35]. Além disso, na situagao representada,
os raios de luz emitidos formaram duas imagens, S; e S5. Perceba, também, que esses
raios nao necessariamente chegarao ao observador de forma simultanea. Contudo, através
do espectro das imagens e da estimativa das suas distancias, é possivel notar que as duas
imagens tratam-se do mesmo objeto. Mais adiante, esses fenomenos serao abordados com

mais detalhes.

SZ

Source q R . I
\

Lens

Ohserver

Figura 3.1: Representacao das distancias de diametro angular entre fonte e lente, lente e

observador e observador e fonte. Fonte: Wambsganss (1998).

Por outro lado, para o caso de uma simetria esférica, o angulo de deflexao é dado

CO1mo:

AGM(6) 1
o ¢

em que M () é a massa dentro de um raio &.

a = (3.3)
Através da Figura 3.2, pode-se obter algumas informacoes relevantes sobre as re-

lacoes entre os parametros envolvidos, isto €, entre as distancias de diametro angular e os

angulos. Aplicando a Lei dos Senos no AOSI, obtém-se:

sin(180° — &) _ sin(f — j)

) 3.4
Dg Drs (3:4)

Usando a relacao trigonométrica sin(180° — &) = sin 180° cos & — sin & cos 180" = sina e,

considerando que para pequenos angulos sin 5 = [ e sin(f — ) ~ 6 — 3, tem-se que

- o_
& _9-6 (3.5)
Ds  Dis
Logo, isolando 3, obtém-se:
Drs .
=0—- —a. 3.6
p=0- (36)
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Figura 3.2: Representacao das distancias de diametro angular, entre fonte e lente, lente e

observador e observador e fonte, e os angulos envolvidos. Fonte: Schneider et al. (1992)

Ademais, considerando que

a(0) = ZE54(0), (3.7)

chega-se a seguinte relagao:

f=0-—a, (3.8)

conhecida como Equacao da Lente. E importante lembrar que essas relagoes sao validas
para todos as situacoes em que 6, 3,a << 1. E usual escrever a Equacao das Lentes na

forma vetorial[47]:

B=0-a. (3.9)

3.1.3 Anel de Einstein

Analisando o AOMI da Figura 3.2, é possivel notar que

tan(f) = DiL (3.10)
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Para pequenos angulos, a equacao (3.11) pode ser reescrita como:
{=0Dr. (3.11)

Logo, usando as equagoes (3.12) e (3.4), na equagao (3.9), tem-se:

B AGM Dis \,_,
B(6) = 6 ( > DLDS>9 .

A partir desse resultado pode-se explicar o fato de um objeto poder ter mais de uma

(3.12)

imagem (neste caso, por se tratar de uma equagao de 2° grau em 6, o objeto apresenta
duas imagens), isto é:

0> — B — ol =0, (3.13)

onde o angulo «q foi definido como

1
AGM Dyis \°
= 3.14
o ( 2 DLDS> ’ (3.14)

o qual depende apenas da massa da lente e das distancias envolvidas. Portanto, os possi-

9i=%<5i,/52+4ag>. (3.15)

Isto define a localizagao das imagens da lente gravitacional como uma func¢ao da posig¢ao

veis valores de 6 sao

real da fonte em relagao a lente[47].

Figura 3.3: A esquerda se tem duas imagens de um duplo Quasar (HE1104-1825 em
zg = 2,316 e Af = 3,2arcsec) observado no infravermelho na banda-J. A direita se tem
duas imagens obtidas com a técnica de deconvolucao que revela bem a galaxia lente entre

as duas imagens do Quasar em zg = 1,66. Fonte: Wambsganss (1998)

A equagao (3.16) pode ainda ser reescrita da seguinte forma:

B p%  Dps 4GM
0, =2+ /2 .
79 4 +DLD5 2

(3.16)
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Para o caso em que exista um perfeito alinhamento (5 = 0), entre fonte, lente e observador,

a equagao (3.17) se reduz a:

(3.17)

A simetria esférica da situacdo na qual existe o alinhamento requer que a luz
defletida seja capitada pelo observador igualmente em todas as direcoes, formando o

denominado anel de Einstein? (ver Figura 3.4), cujo raio é subentendido por um angulo

Dis 4GM
O0p =/ = 3.18
E D;Dg 2 (3.18)

Note que o angulo «q definido anteriormente ¢ igual a 6, de modo que

9;%(%,/@%9;). (3.19)

fr dado por:

Figura 3.4: Composicao de observacoes realizadas em 2016, pelos telescépios Alma e
Hubble, apresentam a galaxia SDP81, localizada a cerca de 12 bilhoes de anos-luz da

Terra. Fonte: Alma (NRAO/ESO/NAOJ) & Hubble (NASA/ESA).

3.1.4 Densidade de Massa Superficial Critica

De acordo com a aproximacao de lente fina, mesmo no caso de lentes geradas por
aglomerados de galaxias, o tamanho fisico destas é geralmente muito menor do que as
distancias entre observador, lente e fonte[49]. A deflexdo, portanto, surge ao longo de
uma se¢ao muito curta do caminho da luz, conforme esté representado na Figura 3.5. No

caso mais geral de uma distribuicao de massa tridimensional de uma Lente Gravitacional,

20 anel de Einstein se formard mesmo se a fonte nfo estiver exatamente sobre a linha que une o

observador e a lente, mas bem proximo a ela, formando um anel incompleto.
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Figura 3.5: Deflexao de um raio de luz por uma massa pontual M. Fonte: Meneghetthi

(2002).

a densidade p(7) pode ser projetada ao longo da linha de visao sobre o plano da lente para

obter a distribuigao bidimensional da densidade de massa superficial 2(5) como|25, 50]:
— DS
2§= [ or2)e (3.20)
0

onde 7 é um vetor tridimensional no espaco e { é um vetor bidimensional no plano.
Se a aproximacao de lente fina for valida, o angulo bidimensional de deflexao total,
5, serd dado pela soma da contribuicao de todos os elementos de massal[25, 45, 49, 50, 12]:
= (£=&) (5’)
©-5 [T e (3.21)
¢ 1§ = ¢

Considerando que a lente encontra-se na origem do sistema de referéncia, tem-se que o

(oH]

angulo de deflexao ¢ dado por:

- 4G27r 4G’7TE 4GM(£)
= E ¢ 3.22
onde M (& fo 27E'33(E)dE’ é a massa da lente interna a £. Usando (3.12) e (3.23) em
(3.8), obtém-se:
4rGE DLDLS
0) = ——4. 3.23
() = 5= (323
Definindo a Densidade de Massa Critica como sendo:
02 DS
Nerit = —— , 3.24
! 4rG DLDLS ( )
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entao o angulo de deflexao para uma distribuicao de massa pode ser expresso como:

)
af) = 5 0. (3.25)

Note-se que para ¥ = Y..; tem-se que «(f) = 6 e, portanto, ao substituir este valor
na equacao da lente, obtém-se 5 = 0. Foi visto que quando  é nulo, tem-se o anel de

Einstein.

3.1.5 Esfera Isotérmica Singular

Um modelo simples para a distribuicao de massas em galdxias pressupoe que as
estrelas e outros componentes de massa se comportam como particulas de um gas ideal,
confinados pelo seu potencial gravitacional esfericamente simétrico. Desta forma, a equa-
¢ao de estado para essa situacao assume a forma [45]

pkT

3.26
p== (3.26)

onde p e m sao a densidade de massa e a massa das estrelas, respectivamente.
Por outro lado, no equilibrio térmico, a temperatura 7" esta relacionada a velocidade

de dispersao estelar unidimensional o, por
mo? = kT. (3.27)

A temperatura e a velocidade de dispersao estelar, em geral, dependem de r. No
entanto, ¢ usual admitir-se que o gas estelar ¢ isotérmico e, desse modo, essas grandezas
sao constantes através da galéxia.

A equacao de equilibrio hidrostéatico é dada por:

dp GM (7)
B il A 2
dr P (3.28)

T ’ . . ~ . A , .
onde M(r) = [; 4mpr?dr é a massa interna ao raio r. Entdo, combinando as trés tltimas

equagoes, obtém-se a distribuigdo de massa denominada SIS, cuja densidade p(7) é dada

por:
o2 1
P =5 ms (3:29)

Como a p oc 772, logo M(r) o r e, portanto, a velocidade de rotacao das estrelas numa
orbita circular sujeitas a um potencial pode ser escrita como

GM
v2 (1) = GM(r) = 202 = constante. (3.30)
r
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As curvas de rotagao plana das galdxias sdo naturalmente reproduzidas por este modelo[45].

Substituindo (3.30) em (3.21), tem-se:

I B | o2 [t 4z ol 1 [T dz
5 _ % Sy =T =5 5m | Toap (331
s1s(§) 52C /Oo 2% =50 /OO E2+22 221G E2 /oo 1+ () (331

Fazendo a substituicao trigonométrica tan 6 = %, obtém-se:
o2 1 (T2 1 1 0?1
Ysrs(§) = =2 dj = — (3.32)

T 2rGE ) - 1+tan?fcos?l  2GE

>
sendo ¢ a distancia ao centro da configuracao bidimensional. Combinando as equagooes
(3.4) e (3.33) juntamente com a relagdo M (§) = fog 2rE'B(€)dE’, obtém-se que o angulo
de deflexao é dado por [45, 25, 50, 9]

o,

a=4r—
c?’

(3.33)

que é independente de £ e aponta para o centro da lente. Usando as equagoes (3.8) e (3.9)
em (3.34) para o caso em que em que haja o anel de Einstein, obtém-se que para a SIS é
vélida a relacao [51, 9]

0'12} DLS

=4 L =2 .34
QE 7T62 DS (33)

E possivel obter um modelo mais geral para a SIS, levando em conta uma lei de
poténcia (PLAW) p o r~7, uma vez que esse tipo de modelo é importante desde que
muitos estudos tém mostrado que os perfis de densidade de galaxias individuais mostram
uma tendéncia para um espalhamento nao desprezivel das SIS. A massa interna ao anel
de Einstein 0y é dada por:

Miens = TREY..., (3.35)

onde

Ry = 05D, (3.36)

é o raio de Einstein, medido em kpc, e

C2 DS
Yierit = —— . 3.37
"7 4xG DDy, (3:37)
Portanto, tem-se que:
02 D Dl
Migns = ————0%. 3.38
: 4rG Dls E ( )

Por outro lado, se tivermos dados espectroscépicos que proporcionem a dispersao

de velocidade o,, dentro da abertura 6,,, entao, depois de resolver a equacao esférica de
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Jeans, pode-se avaliar a massa dinamica Mp;, dentro da abertura projetada para o plano

da lente e dimensiona-la para o raio de Einstein [51]

2—y
T 9 RE
MDin = EaapRE (Rap> f(7)7 (339)
ou ainda,
0:\
T
MDin - —0'2le65‘ _E f(/}/)a (340)
G Oap
onde )
1 6-29)1—-v) I'(y—1) I'(v/2-1/2)
() = ——— x . 3.41
D= E 5oy a3 | Ta 340
Agora, combinando as equagoes (3.39) com (3.41), obtém-se:
2—y
02 Dy, [ 6
P e A
0p = A2 <9ap i), (3.42)

Essa equagao recai numa SIS quando v = 2.

3.2 Supernovas Tipo Ia

Nos ultimos anos, os astronomos encontraram um indicador de distancia bastante
preciso e capaz de ser utilizado a grandes distancias e que ao mesmo tempo estd re-
lativamente livre de efeitos sisteméticos[26]: sdo as Supernovas Tipo la. As Supernovas
consistem basicamente no final de algumas estrelas e sao classificadas de acordo com o seu
espectro e luminosidade. Minkowski [86] classificou as Supernovas em dois tipos. As do
tipo I nao possuem hidrogeénio em seu espectro, diferentemente das do tipo I que possuem.
As Supernovas do tipo I podem ser divididas em Ia, Ib e Ic (nesta dissertacdo estamos
interessados nas SNe Ia). As do tipo la resultam de exploses termonucleares de uma ana
branca em um sistema binario, quando sua massa atinge o limite de Chandrasekhar, cerca
de 1,44me. Devido ao fato de as explosoes ocorrerem proximas a esse limite, as curvas
de luz das SNe Ia sao similares, podendo ser utilizadas como Velas Padrao®.

Ao atingir sua luminosidade méxima, uma Supernova é geralmente mais brilhante
que a propria galdxia na qual se situa e a sua luminosidade pode ser medida com grande

precisdo, pois se trata de um unico objeto[38].

3Quando a luminosidade intrinseca de um objeto luminoso é conhecida, este pode ser usado como Vela

Padrao.
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Figura 3.6: Tipos de Supernovas, segundo seu espectro, préximo do maximo de lumino-

sidade, apds 3 semanas e apds 12 meses. Fonte: Cappellaro & Turatto (2000).

Figura 3.7: Comparagao entre o brilho de uma Supernova e o da galaxia na qual se situa.
3.3 Gamma Ray Bursts

Os Gamma Ray Bursts (GRB) s@o emissoes curtas e intensas de raios gama (0.01-
1MeV) [34], que foram inesperadamente descobertas no final da década de 60 por satélites
do tipo Vela e, finalmente, anunciados em 1973, por Klebesadel et al. (1973) [62, 34]. Du-
rante as ultimas décadas, varias missoes espaciais: Burst and Transient Source Experiment
(BATSE), BeppoSAX e agora High Energy Transient Explorer (HETE II), juntamente
com os observadores terrestres pticos, infravermelhos e de radio, revolucionaram o nosso
entendimento dos GRBs [63]. Esses eventos chegam de todas as dire¢oes do céu e tém
duracao entre dezenas de milisegundos e milhares de segundos.

O mecanismo fisico dos GRBs tem sido muito debatido e, apesar da dificuldade de

se determinar a sua posicao exata e distancia, a sua origem cosmoldgica foi confirmada. O
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modelo da bola de fogo é uma das interpretagdes mais aceitas para esses eventos [63, 34].
Os raios gama (primérios) se devem a jatos ultrarelativisticos com fatores de Lorentz
variaveis e extremamente altos que sao ejetados por um engenho central, enquanto os
chamados afterglows sao produzidos na interagao entre o material ejetado e o meio (cho-
ques reversos e externos). Os mecanismos de radia¢ao mais discutidos incluem emissao
sincrotron e espalhamento Compton inverso. Ambos sao capazes de produzir emissao
eletromagnética num largo intervalo de energia, isto é, desde a faixa de radio até raios
gama duros (escala de GeV). O engenho central é uma denominagao genérica para as pos-
siveis fontes compactas que geram jatos ultrarelativisticos (Buracos Negros, Supernovas,

coalescéncia de Estrelas de Néutrons, etc.).

z
o
w
=
[=}
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=
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=
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Figura 3.8: Modelo da Bola de Fogo (Fireballmodel). Fonte: Piran (2003).

Os GRBs podem ser usados como Velas Padrao (embora nao haja um mecanismo
fisico atualmente aceito para explica-los), pois diversas propriedades espectrais e de sua
curva de luz sao conhecidas. Primeiramente calibra-se o indicador de luminosidade abso-
luta; depois a distancia (de luminosidade) é obtida a partir de sua luminosidade aparente.
Entretanto, como nao existem GRBs em baixos redshifts, a calibragao dos indicadores de
luminosidade dependem do modelo cosmolégico adotado. Uma descricao mais genérica

acerca dos GRBs pode ser encontrada nas referéncias: [62, 63, 34].
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Capitulo 4

A Relacao de Dualidade das

Distancias Cosmicas

Neste Capitulo serd realizada uma revisao de alguns testes da RDDC, dependente

e independente de modelos cosmoldgicos.

4.1 O Teorema de Reciprocidade de Etherington

O teorema da reciprocidade (ou de Etherington) tem grande importancia para a
Cosmologia, sendo peca fundamental para a interpretacao de algumas observagoes. De
acordo com o teorema, se uma certa fonte e o observador estao em movimento relativo,
angulos sélidos subentendidos entre a fonte e observador estao relacionados por invariantes
geométricos onde o redshift da fonte medido pelo observador entra na relagao. A hipotese
fundamental por tras da lei de reciprocidade é que a luz viaja por geodésicas nulas em
um espago-tempo Riemanniano.

Como foi anteriormente exposto, a equagao (2.95) se mantém valida sempre que
——(1+2)?=n) =1 (4.1)

Caso contrario, isto é, quando 1 # 1, a expressao acima ¢é violada.

A equagao (4.24) pode ser obtida facilmente num contexto FLRW, mas é derivada
originalmente do Teorema da Reciprocidade de Etherington (1933) [52]. Nao obstante, a
RDDC independe das equacoes de campo de Einstein e da natureza da matéria, exigindo
apenas que o observador e a fonte estejam conectados por geodésicas nulas num espaco

Riemanniano e que o nimero de fétons seja conservado [8, 52].



4.2 Testes da RDDC

4.2.1 Testes Dependentes de Modelos Cosmoldégicos

Os dados de raios-X e efeito Sunyaev-Zel'dovich (SZ)! de aglomerados de galdxias
permitem construir um teste para a RDDC entre as distancias angular e de luminosidade.
Desta forma, Uzan et al. 2004 [8] usaram um conjunto de dados de distancias angulares
da combina¢ao de medidas de raios-X e do efeito SZ, podendo obter z e D4(z)/n*(z),
uma vez que mostraram que quando a RDDC é violada, isto é, n # 1, é valida a relacao
Déata(z) = D4 /n?(2). Em outras palavras, o efeito SZ com a técnica de raios-X para medir
distancias de aglomerados de galaxias é fortemente dependente da validade da RDDC.

Para ter acesso a 7, neste caso, era preciso conhecer a distancia de diametro angular,
de tal modo que para obteé-la, Uzan et al. 2004 utilizaram uma estimativa a partir da

expressao tedrica em um Universo FLRW:

D =gl [ 42)
4 " 1/(142) 2 E(z) | '
onde x = @ e fx é definido como
sinvVKu  sinhv/—Ku
fr(u) = U, , (4.3)
VK vV—K

para K = HZ(1 — QY; — QR)c? positivo, nulo e negativo, respectivamente. A funcao
FE?*(x) = H(z)/H, é dada, explicitamente, para o modelo ACDM.

E?(z) = Qpoz® 4+ Qa0 + (1 — Qago — Qo)™ 2 (4.4)

Nao obstante, Uzan et al. 2004 estimaram 7(z) como

n(z) =/ D}"/ DR, (4.5)

onde DR foi obtido de 18 amostras de distancias de diametro angular de aglomerados
de galdxias obtidas a partir da Ref. [70] para um aglomerado com uma geometria esferi-

camente simétrica. As barras de erro relacionadas a quantidade acima foram estimadas

10 efeito SZ surge quando um féton percorre uma regido de comprimento [ de um aglomerado e interage
com elétrons aquecidos presentes no Meio Intra Aglomerado(ICM). Ao cruzar uma regido onde com
densidade de elétrons n(v), isso produz um ndmero de interagdes dado por orn(v)cdt, onde o é a Segao
de Choque de Thomson. Se T, e T, sao as temperaturas dos elétrons e gas de fétons, respectivamente,
tem-se que, para cada interacao, é transferida, dos elétrons para os fétons, uma quantidade de energia da

ordem K(T. —T)).
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através da combinacao das barras de erro em 1o sobre os parametros cosmolégicos obtidos
da Ref. [70]:
Qo = 0.29 £0.07, Q00 = 0.73 £ 0.05, h = 0.73 £ 0.04. (4.6)

1.4
L2 ¢

[ f-ts - } ----------------------------- -
0.8

0.6 | {

0.4 .
01 02 03 04 05 06 07 08

Figura 4.1: O parametro n como uma funcao de z para o catdlogo de 18 aglomerados. As
barras de erros incluem os as barras de erros observacionais como determinadas por Reese

et al. e as incertezas nos parametros cosmolégicos. Fonte: Uzan et al. 2004

: . 0,04 .
Ao considerar 7 constante, eles obtiveram 7 = 0, 91f0’04(1<7) 0 que € apenas mar-

ginalmente consistente com n = 1.

Avigoustidis et al. 2010 [77] utilizaram a RDDC, Dy/Ds = (1 + 2)*™, num
cenario AC' DM para restringir a opacidade cosmica, combinando dados de SNe Ia com
as medicoes da taxa de expansao em redshifts no intervalo 0 < z < 2. Eles encontraram
e = —0.04150% em 20. Todavia, o que realmente foi testado, assim como no trabalho
de Uzan et al. 2004, foi a consisténcia do modelo cosmolégico com alguns resultados
fornecidos por um conjunto de fenomenos astrofisicos.

Por outro lado, Holanda, Lima e Ribeiro (2011) [71] consideraram que 7 era uma
fungao do redshift e propuseram duas parametrizagoes, a saber: n(z) = 1+ ngz (P1) e
n(z) = 14+nz/(1+2) (P2). Desta forma, quando 1y = 0, a RDDC vigoraria. Os valores de
D4(z) e D4 (z) foram obtidos a partir WMAP (7anos), considerando o modelo AC' DM

plano, e de medidas observacionais de distancias de diametro angular obtidas via efeito SZ

e técnicas de raios-X, respectivamente. Para restringir os valores de 7y eles consideraram
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Figura 4.2: Dados de aglomerados de galdxias. Os circulos abertos (azul) e os fechados
(vermelho) com as barras de erro associadas representam, respectivamente, as amostras
de De Filippis et al. (2005) e Bonamente et al. (2006). Fonte: Holanda, Lima e Ribeiro
2011.

duas amostras de aglomerados de galdxias para as quais medidas de D 4(z) foram obtidas
pela combinacao do efeito SZ e raios-X.

A primeira amostra é formada de 25 aglomerados de galaxias compilados por Fi-
lippis, Sereno, Bautz e Longo (2005) [72], usando o modelo /3 eliptico para descrever os
aglomerados; D4%(z) é derivada de duas subamostras da literatura, uma compilada por
Reese et al. (2002) [70], a qual trata-se de 18 aglomerados de galdxias distribuidos no
intervalo 0,14 < z < 0,8, e a outra por Mason et al. (2001) [73], tendo 7 aglomerados
de fluxo limitado de raios-X de Ebelin (1996) [74]. Esse conjunto de dados representa a
amostra eliptica.

A segunda amostra consiste em 38 aglomerados de galaxias compilados por Bona-
mente et al. (2006) [75], onde as distribuigdes de plasma e matéria escura foram analisadas
admitindo um modelo de equilibrio hidrostatico cuja simetria é esférica. Tal amostra re-
presenta dados em raios-X de aglomerados obtidos pelo Observatério Chandra e dados do
SZ do projeto de imagem BIMA /OVRO SZ. Este conjunto de dados representa a amostra
esférica. Na Figura 4.2 hd uma representagao das amostras de [72] e de [75].

Ademais, pelo fato de até entao nao haverem evidéncias convincentes de desvios
para o modelo de concordancia césmica, eles consideraram que a distancia de diametro

angular é dada por:

3000h
Dy(z:h;Q 4.
(= ) (1+2) / H(z; QM (4.7)



onde h = Hy/100km.s™! e a funcdo adimensional H(z; ;) é dada por:

1/2

H(z; Q) = | Qa1+ 2% + (1 — Qur) (4.8)

Considerando que Q9 = (1 — Qpy0) = 0,728 £ 0,015 e que h = 0,704 + 0,013 na
analise estatistica realizada para cada amostra e ambas as parametrizacoes supracitadas

eles obtiveram a funcao de distribuicao de probabilidade (likelihood) £ x e x*/2_ onde x2

é dado por:
2 [1(2)? = 12y (2)]?
— 4.9
X ; O-ngbs ’ ( )
ata Dobs z

sendo 12%,,(2) = DY (2)/Da(2) ¢ 033, = (5l 0% + (B ohnrar-
Para a amostra eliptica, a Ref. [71] obteve da anélise estatistica: 1y = —0, 056f8ﬁ,
correspondendo a X?I.o.f = 0,98, en = —0,088f8jﬁ, correspondendo a Xg.o.f = 0.97 em

lo de confianga estatistica, para a parametrizacao linear (linha azul sélida) e nao linear

(linha azul pontilhada), respectivamente.
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Figura 4.3: Funcao de distribui¢do para os casos esférico (Linhas vermelhas pontilhadas
e tracejadas) e eliptico (Linhas azuis tracejadas e pontilhas). Fonte: Holanda, Lima &

Ribeiro 2011.

Em contra partida, para a amostra esférica, a Ref. [71] obteve ny = —0.1270022,

correspondendo a X?l.o.f = 0.85eny = —0, 175t8:8§§7

correspondendo a x5, ; = 0,84 em 1o
de confianca estatistica para a parametrizagao linear (linha vermelha sélida) e nao linear

(linha vermelha tracejada), respectivamente (ver Figura 4.3).
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4.2.2 Testes Independentes de Modelos Cosmolégicos

Holanda, Lima e Ribeiro (2010) [10] propuseram um novo teste para a RDDC,
independente de modelos cosmoldgicos, utilizando SNe Ia e aglomerados de galaxias. Para
Dy, eles consideraram duas subamostras da SNe Ia da Constituicao (2009) [84] e para D4
utilizaram duas amostras de aglomerados de galdxias compilados por [72] e por [75] pela
combinagao do efeito SZ e emissao em raios-X para os modelos [-eliptico e [-esférico.
Os redshifts de cada par de objetos (aglomerado, SNe Ia) foram escolhidos afim de se
coincidirem (Az < 0.005).

Os mesmos autores empregaram, para o teste, duas parametrizagoes:
o 1(z) =14z,

° n(z)zl—i—%

Como visto anteriormente, quando a RDDC é violada, tem-se DG™t" () = n(2)2D ().

Neste sentido, a quantidade D 4(z) foi substituida por DG™s*"(2)n(2)~2, de tal modo que

B Dgluster (Z)

n(z) = e (1+ 2)>. (4.10)

Desta forma, para o teste x2, eles obtiveram

V2 = Z [n(2) —2770175(2)]2’ (4.11)

P Oobs

onde 7ops(2) = (14 2)>DG"**" (2) /DL (2) € 07, 580 0s erros associados as técnicas obser-

vacionais.

Aplicando o teste na amostra de [72], eles obtiveram para as parametrizagoes linear
e nio-linear, respectivamente, ny = —0,28¥05; (x5, = 1,02) e ny = —0,4370¢ (x3,, =
1,03) em 20 (erros sistemdticos+estatisticos). Enquanto que, para a amostra de [75],
eles obtiveram ny = —0,42703; (x3,, = 0,88) e ny = —0,66702(x2,,; = 0,86) em
3o (erros sitematicos+estatisticos). Desta forma, eles mostraram que o modelo [-eliptico
¢ compativel com a RDDC enquanto que o modelo [-esférico é incompativel (ver Figura
4.4).

Um teste utilizando observagoes de fracao de massa do gas de aglomerados de ga-
laxias e SNe la foi proposto por Gongalves, Holanda e Alcaniz (2012)[41]. Eles obtiveram

medidas de distancias de diametro angular da fracao de massa de gas e distancias de

luminosidade das SNe Ia. Para analise realizada, foram consideradas duas amostras de 38
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Figura 4.4: a)As fungoes de distribuigao likelihood para a amostra da Ref. [72] correspon-
dentes as duas parametrizacoes. b) As fungoes de distribuigoes likelihood para a amostra
da Ref. [75]. Perceba que o modelo eliptico é compativel com a RDDC em 20 enquanto

que o modelo esférico é incompativel. Fonte: Holanda, Lima e Ribeiro 2010.

medidas de fragao de massa do gas obtidas via observagoes em raios-X, como discutido nas
referéncias [59, 60], juntamente com duas subamostras de SNe Ia extraidas da compilagao
Union 2. Os redshifts das SNe Ia de cada subamostra foi cuidadosamente escolhido para
coincidir com os da amostra de aglomerados de galdxias (Az < 0.006).

Eles mostraram que no contexto do modelo AC'DM a fragao de massa do gas pode

ser escrita como )
%3/2
Dy

fasz =N|—%
9() nDZ/Q

. (4.12)

De tal modo que a distancia de diametro angular por eles empregada na andlise foi dada

por
Da(z) = N%3 _Da ) (4.13)
/3 fas
A distancia de diametro angular tedrica, de acordo com o cenario ACDM, é dada
por:
H—l z d /
Dy = =0 / - Mpc, (4.14)
L+2zJo /Qu(l+2) +Qy
onde os parametros usados na equacao acima valem 2y, = 0,3; Qy = 0,7 e Hy =
70km.s~'. Mpc™1.
Para Dy, eles usaram a seguinte equacao:
n—25
Dy =105 Mpec, (4.15)

sendo ;1 o denominado médulo de distancia, que independe da validade da RDDC.
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Para realizar o teste, os autores da Ref. [41] empregaram as parametrizagoes vistas
anteriormente, a saber: n(z) =1+ mn0z e n(z) =14+ noz/(1 + 2).

. 71 s o , ~ . . .~ . . A2
Ao realizar a anélise estatistica através da funcao de distribuicao likelihood, e X" /2,

onde
_ 2
2 _ Z [T](Z> 2770bs(z)] : (416)
P Unobs
© 3 £2
D as
nobs(z) = Ll (417)

N2(1+ 2)6D*%’

foram obtidos para a amostra da Ref.[59]: no(P1) = 0,0%5g: (20), correspondendo a
X?/d.o.f =49,61/37 e o(P2) = —0,0833; (20), correspondendo a x2/d.o.f = 49, 60/37.
Por outro lado, para a amostra da Ref. [60], foram obtidos: no(P1) = —0,9773% (20),
correspondendo a x?/d.o.f = 41,78/37, e ny(P2) = —1,601“8:?8 (20), correspondendo a
X?/d.o.f = 41,65/37 (ver Figura 4.5).
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Figura 4.5: a) As fungdes de distribuicao likelihood para a amostra da Ref. [59] (linha
sélida azul) e para a amostra da Ref.[60] (linha pontilhada vermelha), ambas para a
parametrizacao P1. b) O mesmo para as duas amostras, no entanto para a parametrizagao

P2. Fonte: Gongalves, Holanda e Alcaniz (2011).

Os autores, Holanda et al. (2012) [53], propuseram um teste utilizando apenas
observagoes da fragao de massa do gas. Eles utilizaram medidas de frqi0s—x € de fsz de
uma amostra de 38 aglomerados de galaxias com redshifts no intervalo 0,14 < z < 0, 89.
As medidas de raios-X foram obtidas do Observatorio de Raios-X Chandra e as de SZ
foram obtidas do projeto de imagem BIMA/OVRO SZ.
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Por outro lado, os valores de f,qi0s—x tém sido obtidos assumindo a validade da
RDDC. Se este nao for o caso, a fracao de massa do gas real das observagoes de raios-X
deve estar relacionada com as observagoes através da relagao fi. =1 fr4i0s_x. Entdo,
se toda a fisica envolvida por tras das observagoes de raios-X e efeito SZ fosse levada em
conta, seria de se esperar que as medidas de f,qs de ambas as técnicas concordassem entre

si, uma vez que, estao medindo a mesma quantidade fisica. Logo, a expressao geral que

relaciona as observagoes de raios-X e efeito SZ é dada por:

fSZ = f:(}zlios—X = nfraios—X- (418)

Desta forma, tem-se que a relacao acima fornece um teste direto para a RDDC.

Foram utilizadas duas parametrizacoes, n(z) = 1+n9z (P1) e n(z) = 14+no./(1+2)
(P2). A anélise estatistica forneceu para P1 e P2, respectivamente: 7y = —0,15 + 0,07
(Xios = 1,02) e oy = —0,22 £ 0.10 (x7,; = 1,04) em 1o de conflanga estatistica.
Nao obstante, alguns objetos da amostra apresentavam um x? reduzido questiondvel
(2,43 < x? < 41,62), os quais foram excluidos da amostra. Quando Holanda el al.
(2012) realizaram uma nova andlise (com 29 objetos), obtiveram para as parametrizagoes
P1 e P2, respectivamente: 19 = —0,06 £ 0,07) e ng = —0,07 + 0,12 em 1o de confianga
estatistica. Portanto, nao foi encontrada violacao alguma da RDDC.

Trabalhos recentes tém explorado as observagoes de SGL para medir parametros
cosmoldgicos [78, 79, 51]. Além disso, as observagoes de SGL também podem ser empre-
gadas para verificar a RDDC [54, 9].

Neste sentido, os autores Holanda, Busti e Alcaniz (2016) [9] utilizaram sistemas
de lentes gravitacionais fortes, juntamente com SNe Ia, afim de encontrar uma possivel
violagdo da RDDC. Para o teste eles utilizaram duas amostras. A primeira continha 580
dados de SNe Ia da Union 2.1. Além disso, eles incluiram na amostra a SNe Ia mais
distante espectroscopicamente confirmada, SCP-0401, descoberta pelo Supernova Cosmo-
logy Project [80]. A segunda amostra continha 95 pontos de 118 SGL da busca Sloan
Lens ACS (SLACS), BOSS EMISSION-LINE LENS SURVEY (BELLS), Lens Struture
and Dynamics e Strong Legacy Survey SL2S.

Como visto anteriormente, o anel de Einstein para uma SIS pode ser escrito da

seguinte forma:

2
Dais o515
D A 02

s

932471'

(4.19)
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Os autores da Ref. [9] reescreveram a expressao acima como:

2 2

D_ e
= —,
Amog;g

(4.20)

donde definiram D = %.
Partindo do pressuposto de que a RDDC ¢é valida, é possivel relacionar Dy, e Dy

para o redshift da fonte, isto é,
Dy, = (1+2)*Dy,. (4.21)

Por outro lado, as distancias Dy, e Dy, entre lente e fonte sao relacionadas por

(1+ z,)?
(1 —+ 21)2

Lis Da,,,. (4.22)

Combinando as expressoes acima, tem-se:
D/D* = (1 + 2,)?, (4.23)

onde D* = l;L’;. Desta forma, conhecendo-se D* das observagoes, é possivel obter um
teste para a RDDC. Para obter D* é preciso conhecer Dy, e Dy, ..

A obtencao de Dy, foi dada da seguinte forma: primeiro estimaram a distancia
de luminosidade, Dy, para cada SNe Ia da amostra por meio do uso das medidas de seu

modulo de distancia, dado por:

Dy (z
HUB = Mmp — MB = 5[0910 ( 1]1\;])0)) + 25, (424)

em que Mp é a magnitude absoluta da fonte e mp é a magnitude aparente (B estd
para a B-banda). E importante ressaltar que os médulos de distancia foram obtidos
ajustando alguns parametros da curva de luz de SNe Ia no cenario ACDM plano, o que
torna o teste dependente de modelo cosmolédgico. Entretanto, como os erros associados a
modelagem de lentes gravitacionais é maior que essa dependéncia, entao isso nao altera os
resultados fortemente. Aplicando a transformacao do médulo de distancia em distancia
de luminosidade, eles realizaram um ajuste polinomial para os dados de D; das SNe Ia
(ver Figura 4.6). Assim, é possivel obter Dy para qualquer ponto de interesse (origem
no sistema de lentes).

A distancia entre lente e fonte, Dy, foi obtida considerando dois modelos cos-

moldgicos: ACDM plano da colaboragao Planck e w(z)CDM dos resultados do satélite
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Figura 4.6: a) Medidas de distancias de luminosidades de SNe la extraidas da amostra da
Union 2.1. As curvas representam o ajuste polinomial dos D, das SNe Ia e correspondem
a lo. O circulo aberto corresponde a SCP-0401 (z = 1.713). b) As quantidade D e D* sdo
obtidas por meio de SGL (modelo SIS). Foram plotados apenas os valores para o ACDM.
Fonte: Holanda, Busti e Alcaniz (2016).

WMAP9. As expressoes para Dy, para esses modelos sao dadas por:

C (A4z) ¢ [ dz
Dy, = mgo/ Q) (4.25)

Zs

onde E(z) para o modelo ACDM ¢é

V(14 2)3 +1—Quy, (4.26)

e para o modelo w(z)CDM ¢é

V(14 2 4 (1= Qug) (1 + )0 eren)esntiomn, (4.27)

sendo o parametro da equacao de estado da energia escura, dado por w(z) = wy+w,z/(1+
z).

Combinando temperatura e dados de lentes, a colaboracao Planck encontrou, para
o ACDM plano, Hy = 67.8 £ 0.9 ¢ Q3 = 0,308 + 0.012 (1o). Para o modelo w(z)CDM
foi usado os seguintes valores para os parametros em lo obtidos do WMAP (9 anos):
Hy=71+13, wy=—-1174+0.13, w, = 0.35 + 0.50 e wy; = 0.27 £ 0.011.

Para a obtengao de D foi levada em conta a abordagem da Ref. [51], na qual é
assumida uma distribuicao de massa esfericamente simétrica para a lentes de galaxias,
considerando o modelo PLAW, com p o< =7, onde a distribui¢ao recai numa SIS quando
v = 2. Sob essa consideracao, tem-se que o anel de Einstein é dado por:

2—y

o2 D[ 6

Op = 47TC—2p Dl (e—E> fO), (4.28)
s ap
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onde o,, é a dispersao de velocidade estelar estelar dentro da abertura 6,, e

1 (B6=29)(1=9) I(v-1) T(v/2—1/2)]
) = -39 [ °(:/2) ] - U
Entao: .
D Is __ C2QE eap ! 1
D= D—Z = Inoz, (@) =) (4.30)

Para a andlise estatistica do teste foram usadas duas parametrizagoes, n(z) =
L+mnoz en(z) =1+ mn2/(1+ 2). A fungao de distribui¢ao de probabilidade, likelihood,

2
Lo e X2 com

oy e = D oy

! o?

forneceu, para a paramenterizacao linear: —0,1 <1y < 0,2 e —0,14 <7y < 0,3, para o
ACDM, usando os modelos SIS e PLAW SIS para SGL, respectivamente. Para o modelo
w(z)CDM foram obtidos —0,21 < ny < 0,23 e —0,23 < 1y < 0,35, para os modelos SIS
e PLAW para SGL, respectivamente.

Para a parametrizacao nao-linear foram obtidos: —0,2 < 7y < 0,4 e —0,25 <
Mo < 0,40, no cenario ACDM, para os modelos SIS e PLAW para SGL, respectivamente.
Para o modelo w(z)CDM foram obtidos: —0,26 < ng < 0,28 ¢ —0,3 < 1y < 0,3,
respectivamente.

Como foi mostrado, a RDDC é compativel com os dados independentes da para-
metrizagao ou modelo cosmoldgico adotados. No préximo Capitulo, utilizaremos SGL,
SNe Ta e GRBs para realizar um novo teste para a RDDC, contemplando os mais altos

redshifts encontrados na literatura.
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Figura 4.7: Likelihood para 1y assumindo a parametrizagao linear, de acordo com os

modelos ACDM e w(z)CDM. Fonte: Holanda, Busti e Alcaniz (2016).
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modelos ACDM e w(z)CDM.. Fonte: Holanda, Busti & Alcaniz (2016).
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Capitulo 5

Testando a relacao de Dualidade das

Distancias Cosmicas em altos

redshifts

Como vimos no capitulo anterior, os testes da RDDC estao restritos ao redshift
maximo das SNe Ia, z ~ 1,50. Esta nao é uma situagao confortavel, uma vez que as
distancias tendem a se diferenciar de forma mais acentuada apenas a partir de z > 1.
Assim, neste capitulo, como resultado original desta dissertacao, é proposto um novo teste
de verificacao da RDDC independente de modelo cosmoldgico para altos redshifts. Nos
mostramos como ¢é possivel usar sistemas de SGL, dados de SNe ITa e uma subamostra de
GRBs para tal teste. Porém, inicialmente, descrevemos um teste independente de modelo

cosmoldgico, anterior ao apresentado neste trabalho, que serviu como base para o nosso.

5.1 O método

Nosso método de testar a RDDC é uma variacao do proposto em [54]. Nesta refe-
réncia, usa-se distancias de diametro angular de sistemas SGL, distancias de luminosidade
de observagoes de SNe Ia e é independente de modelo cosmolédgico, assumindo apenas que
o Universo é plano.

De inicio, vamos reescrever (3.35) da seguinte forma:

D= =B (5.1)



onde a quantidade observacional D representa a razao entre as distancias de diametro
angular da lente a fonte Dy, e da fonte ao observador Dy,. Além disso, og;g € a dispersao
de velocidade devido a distribuicao da massa da lente. Note que ogrs nao deve ser
necessariamente igual a dispersao de velocidade estelar observada oy, pois ha uma forte
indicacao de que os halos da matéria escura sao dinamicamente mais quentes que as
estrelas luminosas baseadas em observagoes de raios-X[54, 9]. Desta forma, para explicar
esta diferenca, é introduzido um parametro fenomenoldgico livre f, de tal modo que
os1s = f.00, onde (0,8)'/2 < f, < (1,2)'/2[55, 9].

Para um Universo plano, a distancia comével r;s é dada por[56]:
Tis =Ts — T7. (5.2)

Por outro lado, podemos relacionar as coordenadas comdveis com as distancias de diame-

tro angular através das seguintes relagoes:

rs = (14 z5)Da,; (5.3)
r = <1+ZZ)DAZ; (54)
Tis = (1 + Zs>DAlS' (55)

Logo, usando esses resultados, chegamos a seguinte equacao:

(1 + ZZ)DAZ
(1 + Zs)DAs

Agora, usando a RDDC, D D' (1 + 2)~2 = n(2), a expressdao acima pode ser reescrita

D=1- (5.6)

como
(L+2)n(z)

(1 + z)n(=1)
Entao, com medidas de SGL e conhecendo as distancias de luminosidade para a

(5.7)

lente e fonte de cada sistema de lentes, é possivel estudar a evolugao da funcao n(z) e,
consequentemente, testar a RDDC. Esta é nossa equacao béasica. Em nossas analises, nés

consideraremos as seguintes parametrizagoes ad doc:

e Pl:n(z)=1+mnz;

o P2:n(z) =1+ {¥5;
e P3:n(z)=(1+ z)m";
o P4:n(z) =1+ noln(1+ z).

Como dados observacionais, usamos os que serao apresentados na proxima se¢ao.
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5.2 Amostra

5.2.1 Distancia de Diametro Angular

Noés usamos distancias de diametro angular da fonte e lente obtidas para 118 sis-
temas SGL da Ref. [51]. Esses sistemas foram observados nos levantamentos Sloan Lens
ACS (SLACS), BOSS Emission-Line Lens Survey (BELLS), Lenses Structure e Dynamics
Survey (LSD) e Strong Legacy Survey SL2S com redshifts no intervalo 0,075 < z; < 1,004
e 0,20 < z; < 3,60. N6s consideramos as duas abordagens da Ref. [51], discutidas an-
teriormente nesta dissertacao, para descrever os sistemas de lentes: o modelo da Esfera
Isotérmica Singular (SIS), onde é assumido uma distribuigdo de massa com simetria esfé-
rica na lente, e 0 modelo com uma lei de poténcia mais geral de indice v, p o< r~7 (modelo
PLAW). Esse tipo de modelo é importante uma vez que muitos estudos tém mostrado que
os perfis de densidade de galaxias individuais mostram um afastamento nao desprezivel
da SIS. Sob essa este modelo, o anel de Einstein é dado por:

o2 D (05
o ap s E
QE = 4w c2 Ds <9ap> f(7>7 (58)

onde o, ¢ a dispersao de velocidade estelar estelar dentro da abertura 6,, e

)= LB =) Th =D [

Vi 3-7 T -32)

r(v/2-1/2)]
oy ] (5.9)

Entao:

2=y
D 2
p=Pa. _ <Ok <99LEP> (). (5.10)

Dy 4oz,
A distribuicao se torna uma SIS para v = 2.

Na Tabela 1 da Ref. [51] é exibida todas as informagoes relevantes para a obtengao
de D na equacao acima para ambos os modelos usados no nosso teste. E importante relem-
brar que og;5 nao é exatamente igual a velocidade de dispersao estelar observada, g, de
modo que, para compensar essa diferenca, é usual definir-se um parametro fenomenologico
livre , f., dado por: ogrs = fe0¢. Nas nossas andlises (ver préxima se¢do), marginalizamos
7 e f. usando os seguintes intervalos: (0,8)'/2 < f, < (1,2)"2e 1,15 < v < 3,5. Também

seguindo a Ref. [51] substituimos o, por oy no modelo PLAW.
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Figura 5.1: Distancias de luminosidades de 580 SNe Ia (circulos vermelhos) e 147 Gamma
Ray Burts (circulos pretos fechados). As linhas azuis sélidas e tracejadas sdo o ajuste

polinomial em 1o

5.2.2 Distancia de Luminosidade

Aqui nés combinamos dois conjuntos de dados. A primeira se trata da amostra de
SNe Ia compilada por Suzuki et al. (2012) [81], a entdo chamada Union 2.1 compilation.
Essa amostra contém 580 dados de SNe Ia com redshifts entre 0,015 < z < 1,42. A
segunda consiste em o conjunto de dados de moédulos de distancia de Demianski et al.
(2016) [82]. E importante relembrar que, embora o mecanismo fisico por trés dos GRBs
nao seja completamente conhecido, muitas relagoes entre propriedades espectrais e de
intensidade sao conhecidas, de modo que estes podem ser empregados como indicadores
de distancia. O conjunto original de dados possui 167 GRBs no intervalo 0,033 < z < 9,3
(ver Figura 5.1). Nos excluimos 15 GRBs que estdao além dos SGL e os demais foram
adicionados aos dados de SNe Ia. Assim finalizamos com 727 dados de distancias de
luminosidade. A distancia de luminosidade foi obtida para cada SNe Ia e GRB por meio
da relagao

Dy = 10WE=2)/5 0 pe, (5.11)

2
op, = (%) oh. (5.12)

Como é possivel perceber, para testarmos a RDDC via Eq.(5.7) com as parame-

onde

trizacoes de 1(z) citadas é necessdrio termos distancias de luminosidade nos redshifts da
lente e fonte de cada sistema SGL. Porém, devido a uma menor quantidade de dados de

SNe Ia e GRBs para z > 1,50, nés parametrizamos as distancias de luminosidade usando
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uma funcgao polinomial de segundo grau, tal como
Dp(z) = Az + B2, (5.13)

em Mpc, onde A = 4488,69, B = 1576,81, 04 = 27,06, op = 77,43 ¢ COV (A, B) =
—1324,49216. Assim, esta fungao Dy (z) pode fornecer as distancias de luminosidade para
a lente e fonte de cada sistema SGL na Ref. [51]. Este ajuste foi realizado no software
Origin 8.0, utilizando o teste do y2. Verificamos que polindmios de grau menor ou maior

que dois resultaram em ajustes com qualidades questiondveis e foram desconsiderados.

5.3 Analises e Resultados

As restrigdoes no parametro 7, sao derivadas avaliando a funcao de distribuicao

likelthood, L e*XQ/Q, com

(1+Zsi)77(zsi)
us | Traome — (= Di)

Y2 = = - , (5.14)
0;

onde o? representa os erros estatisticos associados & fungdo Dy (z) das SNe Ia, GRBs
e observagoes de SGL, sendo obtido da técnica de propagagao de erros. Para as lentes

gravitacionais, pode-se mostrar que:

op = D\/4(600)2 + (1 — 7)2(60g)?, (5.15)

enquanto que, para Dy(z), temos:

2 2
oDy, oDy, 0Dy 0Dy,
2 _ 2 oL} o oL
op, = ( 5 ) OA+<8 ) JB+2< 94 5 )C’OV(A,B). (5.16)

Uma vez que o nosso D (z) vem de uma fungao polinomial , os pontos 1y, e 1o

podem estar correlacionados. No entanto, construimos a matriz de covariancia e os termos
fora da diagonal sao despreziveis.

Nossos resultados para 79, usando os modelos SGL sao plotados nas Figuras 5.2 a
e 5.2 b. Em ambas as Figuras, as curvas sélidas, amarelas, vermelhas, azuis e pretas cor-
respondem as parametrizacoes P1, P2, P3 e P4, respectivamente. A linha preta horizontal
correspondem a lo e 20. Como pode ser notado, diferentemente de andlises anteriores,

as nossas likelihoods dependem das parametrizagoes usadas, provavelmente devido ao fato
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Figura 5.2: Plotamos a andlise para os modelos a) PLAW e b) SIS. Em ambas as Figuras,
as curvas sOlidas, amarelas, vermelhas, azuis e pretas correspondem as parametrizagoes

P1, P2, P3 e P4, respectivamente.

de os dados de redshifts usados serem muito altos. Além disso, podemos perceber que
a andlise usando o modelo PLAW ¢ consistente com a validade da RDDC em 20 para
a parametrizacao P2, todavia, para as demais, esta é consistente dentro de 1,50. Por
outro lado, usando P2 a RDDC é verificada em 1o para o modelo SIS, marginalmente
consistente para P1 e verificada em 20 para as demais. Os valores de 1y sao exibidos
na Tabela 5.1 (com erros em 20), juntamente com outros valores obtidos em trabalhos
anteriores utilizando testes independente de modelos cosmolégicos para SGL. Na Figura
5.3, nds plotamos a evolugao de n(z) (as curvas correspondem a 20). A linha tracejada
corresponde a 1(z) = Dy D' (1+2)72 = 1. As curvas para as funcdes 7(z) sdo compativeis
entre si, e nossos resultados nao mostram desvios significativos da validade da RDDC.
No6s podemos comparar nossos resultados com métodos que nao assumem modelos
cosmoldgicos, por exemplo (em 20): A Ref. [10] encontraram 7y = —0,28 + 0,44 e
1o = —0,43+0, 60 para P1 e P2, respectivamente. Também usando distancias de diametro
angular e SNe Ia, os autores da Ref. [66] encontraram 7y = —0,12 £ 0,35 (P1) e ny =
—0,11 £ 0.51 (P2). Os autores da Ref. [67] encontraram ny — 0,151 £ 0,155 em 1o para
P2 pelo uso de BAO+SNe Ia enquanto que a Ref. [68] encontraram ny, = —0,08fi§§
para P2 pelo uso de fragao de massa do géas de aglomerados de galdxias e SNe la. A
analise realizada em Ref. [85] encontrou 1y = —0, 100f8ﬁ§g (P1) e np = —0, 157i83}§3
(P2), usando distancias de didmetro angular e dados de H(z). Esses autores também
obtiveram 7y = 0,062f8ﬁ?£ (P1) e gy = —0, 166f8ﬁ2; (P2), considerando medidas de

fragdo de massa do gds de aglomerados de galdxias e dados de H(z). Os resultados da
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[ Refergncia || Dados da Amostra | T+mz [T+mez/(I+2)] (1+2)™ [1+ g0 In(l + )]

3] SGL (SIS) + SNe Ia —0,0057 0500 - - -

(12" SGL (SIS) + SNe Ta + ACDM | 0,05+£0,42 | 0,09+0,65 - -

2] SGL (PLAW) + SNe la + ACDM | 0,08+0,44 | 0,06+ 0,67 - "

[12)" SGL (SIS) + SNe la + w(z)CDM | 0,01 £0,50 | 0,017 £ 0.67 - .

(12" ||SGL (PLAW) + SNe Ia + w(z)CDM|0,054 + 0,650{ 0,003 £ 0,750 = :
Esdisertagio|| SGL (PLAW) + SNe Ia + GRB | 0004010 —0,364%7 | —0,16522¢| —0,10 4+ 0,24
Esta dissertacio SGL (SIS) + SNe la + GRB 0,15+0,13 | —0.a8+>E | 027022 0,22+ 040

Tabela 5.1: Um resumo das restrigoes atuais nos parametros 1y da SGL em 20. *Planck

"WMAP9

Ref. [53] apontam para g = —0,1540,25 (P1) e ng = —0,22+0, 42 (P2), usando apenas
medidas de fracao de massa do gas de aglomerados de galaxias enquanto que os autores
da Ref. [54] obtiveram 7y = —0, 005’:8:?88 pelo uso de SGL e SNe Ia (ver Tabela I da Ref.
[9] para recentes resultados de muitos métodos). A validade da RDDC é verificada em
pelo menos 20. Como pode ser visto, o método proposto é competitivo com os anteriores
e inclui maiores redshifts.

Na Figura 5.3 é possivel notar como a func¢do 7(z) evolui com o redshift. Per-
cebemos que, embora as likelihoods nao sejam compativeis entre si, as diferentes para-
metrizagoes sao correspondentes em 20, o que torna a RDDC valida. Embora algumas
curvas sugiram que Dy < D 4, devemos levar em conta que alguns fatores externos podem
estar influenciando o nosso teste. Pois, como vimos no Capitulo 4, para que a RDDC
seja valida, uma das condig¢oes necessarias ¢ que o nimero de fétons seja conservado. No
entanto, exigéncia pode nao ser satisfeita caso haja algum objeto entre a fonte e o obser-
vador, absorvendo parte dos fétons que sao emitidos, como por exemplo, poeira césmica.

Portanto, novos testes devem ser realizados afim de confirmar os resultados obtidos,

utilizando outros observaveis com menores barras de erros e que alcancem altos redshifts.
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Capitulo 6

Conclusoes e Perspectivas

A Cosmologia é um dos ramos mais dinamicos da Fisica atualmente e, nos ultimos
anos, as principais hipdteses da Cosmologia Padrao tém sido testadas gragas a melhor
precisao dos dados cosmoldgicos. Uma dessas hipdteses é a chamada Relacao de Dualidade
das Distancias Césmicas, Dr(1+ 2)?D4 =n(z) =1, onde Dy, e D4 sao as distancias de
luminosidade e de diametro angular, respectivamente. Essa relacao é valida para todos
os modelos baseados na geometria Riemanniana, sendo independente das equagoes de
Campo de Einstein ou da natureza da matéria.

No Capitulo 2, fizemos uma revisao a respeito do Modelo Padrao da Cosmologia,
definindo alguns parametros importantes. Finalizamos o mesmo Capitulo apresentando os
distintos conceitos de distancias em Cosmologia, dando uma énfase especial as distancias
de luminosidade e de diametro angular, tendo em vista que elas estao relacionadas através
da expressao que deriva do Teorema da Reciprocidade de Etherington, a RDDC.

No Capitulo 3, apresentamos os conceitos basicos e relevantes para o presente
trabalho acerca das lentes gravitacionais fortes, donde evidenciou-se dois modelos, a Esfera
Singular Isotérmica e o modelo com uma lei de poténcia mais geral, o modelo PLAW.
Vimos como se obtém o anel de Einstein em ambos os casos.

A RDDC tem sido testada em diversos trabalhos, pois uma violacao dessa relacao
implicaria numa nova Fisica. Contudo, é usual classificar esses testes como sendo de-
pendente ou independente de modelos cosmoldgicos. No Capitulo 4, alguns desses testes
foram apresentados.

No Capitulo 5, propomos um teste independente de modelo cosmoldgico, utilizando

dados de SNe Ta, SGL e GRBs encontrados na literatura. E interessante utilizar um



método que independa de modelo cosmolégico, de modo que a RDDC seja avaliada através
das observacoes, apenas. Além disso, a RDDC pode ser testada em redshifts mais altos,
sendo os anteriores até cerca de z = 1.50, que corresponde aos redshifts das mais distantes
SNe Ia consideradas nas analises.

Desta forma, foi proposto um teste que considera 118 distancias de diametro an-
gular de SGL com redshifts no intervalo 0.075 < z < 3.60, encontradas na Ref. [51], e
727 distancias de luminosidade, contendo 580 SNe Ia da Union 2.1 compilation mais 147
GRBs, com redshifts menores que 3.60. Esses GRBs sao de uma amostra de 162 moédulos
de distancias com redshifts entre 0.033 < z < 9.3 da Ref. [82]. Parametrizamos as dis-
tancias de luminosidade das SNe Ia de tipo Ia mais GRBs com um polinomio de segundo
grau e usamos as seguintes funcoes, deformando a Relacao de Dualidade das Distancias
Césmicas: n(z) = 1+ noz (P1); n(z) = 1 +noz/(1 + 2) (P2); n(z) = (1 + 2)™ (P3) e
n(z) =1+ non(l + z) (P4).

Os SGL sao descritos pelos modelos SIS e PLAW. Nés obtivemos que a validade da
RDDC depende da presungao usada para descrever os sistemas de lentes e as fungoes 7(2).
Por exemplo, quando o modelo PLAW foi considerado, valores de 7y foram compativeis
com 79 = 0 em 1.50 de confianca estatistica, para P1; P3 e P4, e em 20 para P2. Por
outro lado, quando o modelo SIS foi usado, a validade da RDDC foi verificada em 1.50
para P2; P3 e P4, sendo apenas marginalmente compativel com P1. Entao, desta primeira
andlise, podemos concluir que nenhum desvio significativo da RDDC foi encontrado.

Como pespectivas, pretendemos investigar se a ado¢ao de um unico perfil de den-
sidade (PLAW) para a matéria escura e a luminosa pode estar influenciando nos nossos
resultados. Isto decorre do fato de recentes observagoes mostrarem que em algumas lentes
gravitacionais os perfis (ou indice de poténcia) ndo sdo exatamente o mesmos para estas
quantidades. Além disso, hé evidéncias também que os perfis de densidade dependem da
massa da lente, o que também deve ser analisado em nosso teste.

O teste que realizamos para a RDDC mostrou que esta é valida em pelo menos 20.
Contudo, é importante que novos testes sejam feitos, pois uma violagao da RDDC impli-
caria numa nova Fisica, uma vez que indicaria que bases robustas do MPC poderia estar
incorretas ou incompletas. Futuramente, desejamos testar a RDDC em altos redshifts
com outros tipos de dados com menores barras de erros, por exemplo, ondas gravitacionais

que fornecem distancias de luminosidades até z = 10.
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