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Aula passada

Se conhecermos os valores de Q para cada componente, podemos
obter a(t) através da equagdo de Friedmann, e assim estudar a

evolugdo do Universo.

Se isso nado € possivel, podemos utilizar uma aproximagdo para a(t)

em termos de H_ e q_, valida para pequenas distdncias.

Os valores dos pardmetros H_ e q_ podem ser obtidos

experimentalmente se realizarmos medidas de distancia e desvio

para o vermelho de varios objetos proximos no fluxo de Hubble:
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Aula passada

Como nao & possivel medir dp(to) diretamente, definimos a distancia

de diametro angular:

[
DA = —
00
Para um Universo de Friedmann qualquer, encontramos a relagdo:
Sk (r)
Dy =
l+z2

Em particular, para um Universo de Friedmann com tri-curvatura

nula (k=0) vimos que:
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Entdo, em um Universo de Friedmann com k=0, a distancia de
diametro angular € igual a distancia prépria no instante em que a

luz foi emitida pela fonte.

podemos calcular o valor esperado de D, para um determinado

Lembrando que

modelo de Universo com k=0 computando:

1 o dt
Dy=d(t) = =
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Exemplos para diferentes modelos de Universo com k=0

1. Universo dominado por matéria ndo relativistica com Q =1
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Exemplos para diferentes modelos de Universo com k=0

2. Universo dominado por constante cosmolégica com Q, = 1
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Exemplos para diferentes modelos de Universo com k=0
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Propriedade de D, para modelos com k=0 e Q, # 1
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E interessante notar que D, cresce
com z até um determinado valor
z=z_e depois comega a diminuir.

(com excegdo do dominado por A)




Comparacdo com expansdo em Série

Podemos agora comprar essas curvas com aquela prevista pela expansao

para D, em termos de H_ e q . Para o caso k=0, ja vimos que
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Fazendo um zoom no grafico anterior:
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boa aproximagdo para z<<1, como esperado.
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Distancia de Luminosidade — Fluxo de luz

Como vimos, ndo conhecemos atualmente muitos objetos candidatos

a réguas padrao. A utilizagdo de BAO é um fato recente.

Por (sso, o conceito de distancia de luminosidade D, ¢ muito

utilizado em cosmologia.

Ja falamos de 2 dos 3 observaveis em cosmologia:

Fluxo de luz.

Quantidade de energia vinda de uma fonte que é detectada na Terra

por unidade de tempo e por unidade de area.
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Em teoria, podemos medir o fluxo vindo de um objeto astrondmico
integrado em todas as frequéncias (fluxo bolométrico) ou o fluxo em

um determinado intervalo de frequéncia.

Na pratica, o fluxo bolométrico é dificil de ser medido e o que se faz
¢ utilizar filtros que “selecionam’ a luz em uma determinada faixa

de frequéncia.
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Distancia de Luminosidade - Definicdo

Vela padrao: objeto com luminosidade intrinseca L conhecida.

(Luminosidade intrinseca = quantidade de energia total emitida pela
fonte por unidade de tempo)

Distancia de diametro angular:
Para uma régua padrao, conhecemos o tamanho préprio [ e
medimos 88 — definimos D, =[/56.

Analogamente, se conhecemos a luminosidade prépria L e medimos o

fluxo f, podemos definir a distancia de luminosidade como:

L
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No caso de um Universo estatico e euclidiano, D, € igual a distdncia

propria da vela padrao.

No caso geral, isso NAO é verdade!

Universo de Friedmann geral:

ds® = —c2dt? + (f(?‘)g [(/!'2 T 5};(")2“]02}
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Além disso, se o Universo ndo € estatico, a sua expansdo causa dois

efeitos distintos sobre o fluxo de fétons observado:

1. Desvio para o vermelho cosmolégico:

Um féton emitido pela fonte com comprimento de onda A, quando o
fator de escala eva a(t)), € detectado hoje na Terva com comprimento

de onda A
Ao =
a(te)

= (1 +2)

A energia atribuida ao féton na detecgdo serd portanto

_E_hc 1 E.
X A (142 142z

Ly
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2. Aumento do intervalo entre fétons de um mesmo feixe
Se a fonte emite um feixe de fétons tal que o intervalo de tempo

entre cada um &€ St , a expansdo do Universo fard com que esse

intervalo aumente durante a viagem dos fétons até a Terra:

5t() — 5t6(1 —+ Z)

O efeito geométrico da curvatura e os dois efeitos da expansao

resultam na sequinte relagdo entre fluxo medido e luminosidade

Intrinseca da fonte:

L
f

T 4rSe(r)2(1 + 2)

/ \ (1+z) — desvio para o vermelho cosmolégico

5 = Dy = Sk(T)(l—I—Z)

Curvatura (1+z) — variagdo de &t

Para Universo de Friedmann geral. y



Distancia de Luminosidade — Tri-curvatura nula

Para um Universo em expansdo e com k=0, temos:
Sy(r)=r = Dp =1 (1+2)=d,(to)(1 + 2)

Entdo, em um Universo em expansdo a distancia de luminosidade nao

¢ igual a distancia prépria.

Usando a expansdo para a distancia prépria em termos de z,

dyito) = “, [1 B qaz]




Exemplos para diferentes modelos de Universo com k=0
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A distancia de luminosidade cresce com z para todos os casos.



Comparacdo com expansdo em Série
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Uso de velas padrao para determinar H_

Método utilizado pelo préprio Hubble!

Hy Op

Linear para z<0.2.

Termo nao linear da expansao se torna apreciavel para z>0.2.
Para valores menores de z, diagrama de Hubble pode ser usado para

obter o valor de H_ através de um ajuste linear.
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Como identificar uma vela padrao?

Objeto de luminosidade intrinseca conhecida.

As proprias galdxias foram pensadas como candidatos, porém a
variedade de tais objetos & muito grande e a luminosidade total de uma

mesma galaxia muda com o tempo de maneira complicada.

Evolution of Massive Galaxies
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Varidvels cefeidas

Estrelas supergigantes muito luminosas cuja luminosidade varia com o

tempo de forma periédica.

Lal
L
1

Luminosidade intrinseca
média ndo ¢ igual para

todas as cefeidas:

(400 < L < 40.000 L_)

Apparent Magnitude
£
(="

s
in

Time (days)

Comparando duas cefeidas de luminosidades aparentes distintas, como
saber se uma é intrinsecamente mais luminosa que a outra ou se as
duas tem a mesma luminosidade intrinseca mas estdo a distancias

. 22
diferentes?



Variaveis cefeidas

Em 1908, Henrietta Leavitt descobriu uma relagdo entre o periodo e

a luminosidade de varidveis cefeidas.

Absolute Magnitude

Cepheid Variables

Brighter Cepheid Variables
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Variaveis cefeidas sdo velas padronizaveis!
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Variaveis cefeidas

Henrietta Leavitt estudou varidveis cefeidas nas Nuvens de Magalhaes,
duas galaxias satélites da Via Lactea.

Variagdo de posicdo de uma Cefeida dentro das Nuvens de Magalhaes

24

¢ desprezivel em relagdo a distancia até a Via Lactea.



Varidvels cefeidas

Se detectamos uma cefeida na Grande Nuvem de Magalhdes (LMC) e
outra na galaxia de Andromeda (M31) e verificamos que as duas tem
periodo de 10 dias, podemos entdo admitir que as suas luminosidades

intrinsecas sdo iguais.

Medimos entdao o fluxo

médio de cada uma e ffMC = 230
M31
obtemos por exemplo:
Dp(M31) frumc

= 15.2

Podemos entdo somente concluir que =
Dy (LMC) RYEY

Para obter o valor de D, para uma das duas galdxias, temos que

conhecer a distancia da outra através de outros métodos.
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Variaveis cefeidas

Comparando duas cefeidas de brilho aparente distintos, podemos
determinar a causa dessa diferenga medindo o periodo de pulsagdo de

cada uma.

Type | Cepheid Variables
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pode ser obtida pelo grafico
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No entanto, cefeidas ndo sdo luminosas o suficiente para serem

vistas em galaxias distantes (somente até ~20 Mpc). 26



	Slide 1
	Slide 2
	Slide 3
	Slide 4
	Slide 5
	Slide 6
	Slide 7
	Slide 8
	Slide 9
	Slide 10
	Slide 11
	Slide 12
	Slide 13
	Slide 14
	Slide 15
	Slide 16
	Slide 17
	Slide 18
	Slide 19
	Slide 20
	Slide 21
	Slide 22
	Slide 23
	Slide 24
	Slide 25
	Slide 26

