PUC-RIo - Certificacdo Digital N° 1122070/CA

PONTIFfCIA UNIVERSIDADE CATéLIC
DO RIO DE JANEIR

Edwin Alexander Delgado Insuasty

Estudo de lentes gravitacionais e algumas
aplicacoes para astrofisica de neutrino

Dissertacdao de Mestrado

Dissertacdo apresentada como requisito parcial para obtencdo do
grau de Mestre pelo Programa de Pés—graduacdo em Fisica do
Departamento de Fisica da PUC-Rio

Orientador: Prof. Hiroshi Nunokawa

Rio de Janeiro
Dezembro de 2013


DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 1122070/CA


PUC-RIo - Certificacdo Digital N° 1122070/CA

PONTIFI/CIA UNIVERSIDADE CATéLlc
DO RIO DE JANEIR

Edwin Alexander Delgado Insuasty

Estudo de lentes gravitacionais e algumas
aplicacOes para astrofisica de neutrino

Dissertacdo apresentada como requisito parcial para obtencdo do
grau de Mestre pelo Programa de Pés—graduacdo em Fisica do
Departamento de Fisica do Centro Técnico Cientifico da PUC-
Rio. Aprovada pela Comissdo Examinadora abaixo assinada.

Prof. Hiroshi Nunokawa
Orientador
Departamento de Fisica — PUC-Rio

Prof. Jailson Souza de Alcaniz
ON

Prof. Carla Gébel Burlamaqui de Mello
Departamento de Fisica-PUC-Rio

Prof. Stefan Zohren
Departamento de Fisica-PUC-Rio

Prof. José Eugenio Leal
Coordenador Setorial do Centro Técnico Cientifico — PUC-Rio

Rio de Janeiro, 10 de Dezembro de 2013


DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 1122070/CA


PUC-RIo - Certificacdo Digital N° 1122070/CA

Todos os direitos reservados. E proibida a reproducio total
ou parcial do trabalho sem autorizacao da universidade, do
autor e do orientador.

Edwin Alexander Delgado Insuasty

Graduou-se em Fisica na Universidade de Narino (Colombia)
em 2008.

Ficha Catalografica

Delgado Insuasty, Edwin Alexander

Estudo de lentes gravitacionais e algumas aplicacdes para
astrofisica de neutrino / Edwin Alexander Delgado Insuasty;
orientador: Hiroshi Nunokawa. — Rio de Janeiro : PUC-RIio,
Departamento de Fisica, 2013.

v., 97 f:il. ; 29,7 cm

1. Dissertagdo (mestrado) - Pontificia Universidade
Catélica do Rio de Janeiro, Departamento de Fisica.

Inclui referéncias bibliograficas.
1. Fisica — Tese. 2. Lentes Gravitacionais;. 3. Tempo de

Atraso;. 4. Neutrino;. 5. Massa do Neutrino. |. Nunokawa,
Hiroshi. Il. Pontificia Universidade Catélica do Rio de Janeiro.

Departamento de Fisica. Ill. Titulo.

CDD: 510


DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 1122070/CA


PUC-RIo - Certificacdo Digital N° 1122070/CA

Agradecimentos

Dedico este espaco aquelas pessoas que, direta ou indiretamente,
contribuiram para a realizacao de todo o meu trabalho de pesquisa e sua
conclusao neste texto, Em primeiro lugar devo agradecer a minha mae pela
forma como me conduziu; seus conselhos fizeram de mim uma pessoa integra
capaz de superar todos os obstéculos da minha vida. Agradeco ao Dr. Hiroshi
Nunokawa pela paciéncia e predisposi¢ao em me atender e orientar em todas
as dificuldades. Também agradeco aos colegas do grupo de Astrofisica de
Neutrinos, particularmente a Alexander Quiroga por seu apoio incondicional
e orientagao durante estos anos de mestrado.

Agradego em especial a Deus, por me conceder a forca, a perseveranca
e a sabedoria, sem os quais seria impossivel a realizacao deste trabalho. Ao
CNPq, a CAPES e & PUC-RIio, pelos auxilios concedidos, sem os quais isto

nao poderia ter sido realizado.


DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 1122070/CA


PUC-RIo - Certificacdo Digital N° 1122070/CA

Resumo

Delgado Insuasty, Edwin Alexander; Nunokawa, Hiroshi
(Orientador). Estudo de lentes gravitacionais e algumas
aplicagcoes para astrofisica de neutrino. Rio de Janeiro,
2013. 97p. Dissertacao de Mestrado — Departamento de Fisica,
Pontificia Universidade Catoélica do Rio de Janeiro.

Nessa dissertacao foi realizada uma revisao da teoria elementar das
lentes gravitacionais, fazendo énfase no estudo do efeito que tem a massa dos
neutrinos no atraso gravitacional de sinais provenientes de fontes distantes
e que sao desviados quando passam perto de uma distribuicao de massa
localizada entre a fonte e o observador. Para isto, dentro dos limites de
massa que fornecem os atuais experimentos de oscilacao de neutrinos,
decaimento beta e a cosmologia, se estudou a contribuicao a densidade
de energia nao relativista que hoje tém os neutrinos de fundo cosmico.
Em base a esses resultados, fizemos uma comparacao porcentual entre
a distancia do diametro angular para um valor de massa do neutrino
permitido e o valor da distancia quando a massa é zero. Esta analise
foi feita sob o arcabouc¢o do modelo cosmoldgico padrao para dois casos
possiveis da condicao de noramalizacao para os parametros densidade de
energia presentes no universo: primeiro quando os parametros de densidade
de radiacao e constante cosmolégica sao fixos e o segundo caso quando o
parametro densidade de energia de materia é fixo como também o parametro
densidade de radicao e, portanto deixando variéveis os parametros densidade
de neutrinos e constante cosmologica. Descobrimos que o efeito da massa do
neutrino na medida do atraso das sinais ¢ desprezivel para o primeiro caso

e tem uma contribuicao de ordem de um por cento para o segundo caso.

Palavras—chave

Lentes Gravitacionais; Tempo de Atraso; Neutrino; Massa do

Neutrino
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Abstract

Delgado Insuasty, Edwin Alexander; Nunokawa, Hiroshi (Advisor).
Study of gravitational lenses and some applications to
astrophysics of neutrino. Rio de Janeiro, 2013. 97p. MSc
Dissertation — Departamento de Fisica, Pontificia Universidade
Catolica do Rio de Janeiro.

In the present work I carried out an review of the elementary theory
of gravitational lensing. It is mainly emphasizing to study the effect it
would have neutrino mass in the time delay of signals from distant sources
which are deflected due to the presence of a mass distribution that acts
as a lens. To do this, for the mass values provided by neutrino oscillation,
beta decay experiments and cosmology, we study the present contribution of
cosmic background neutrinos to energy density of universe. Based on these
results, it was made a comparison between the angular diameter distance
measurement for an allowed neutrino mass and the value of the distance
when the mass is zero. All this was done from the perspective of the standard
cosmological model under two possible cases for the normalization condition
of the energy density parameters present in the universe: first, when the
radiation and cosmological energy density parameters are fixed and second
when the parameters for matter and radiation are fixed. It was found that
the effect of the neutrino mass on time delay measurement is negligible for
the first case and has a contribution of the order of one percent for the

second case.

Keywords

Gravitational Lens; Time Delay; Neutrino; Neutrino Mass
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The effort to understand the universe is one
of the very few things which lifts human life a
little above the level of farce and gives it some
of the grace of tragedy.

Steven Weinberg The first three minutes. 1993
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1
Introducao

A fisica das lentes gravitacionais é hoje uma das ferramentas mais
promissorias para o estudo de nosso universo. O principal motivo disto é
que o efeito de lente depende s6 da gravidade e, portanto, oferece condigoes
excepcionais para o estudo de buracos negros, matéria escura ou particulas que
interagem fracamente com a matéria, como é no caso dos neutrinos que nao
participam das interacoes forte e eletromagnética. Assim, por exemplo, seria
possivel medir de forma indireta efeitos atribuidos a massa destes para a qual
os experimentos de oscilacao de sabor com neutrinos solares, atmosféricos, de
aceleradores e de reatores mostram forte evidéncia de sua existéncia, tornando
a fisica de neutrinos um dos campos mais excitantes e ativos da fisica de
particulas e a cosmologia [1].

Devido a que os neutrinos sao a segunda particula mais abundante no
universo depois dos foétons, portanto sua massa teve um papel importante
na evolugao do universo, principalmente na nucleossintese primordial e a
formacao de galaxias. Hoje, o impacto cosmologico da massa dos neutrinos
é pequeno e para quantificar este efeito muitos métodos tém sido estudados.
Neste trabalho nos concentramos no estudo do tempo de atraso gravitacional
para sinais vindo de uma fonte distante e que seguem trajetos diferentes para
chegar ao observador devido & presenga de massa no seu caminho |2, 3. Este
valor depende principalmente da medida da distancia do diametro angular da
lente, da fonte e da distancia lente-fonte. Consequéntemente, estudamos esta
grandeza fisica dentro do cenério do modelo cosmologico padrao para dois
casos possiveis da condi¢ao de normalizacao dos parametros de densidade de
energia das componentes presentes em nosso universo, isto é quando: primeiro
se fixam os parametros de radiagao e constante cosmologica e segundo quando
se fixam radiacao e matéria.

Para alcangar tal objetivo, no Capitulo 2, fizemos uma introducao a
cosmologia padrao onde definimos o conceito de distancia do didmetro angular
em termos do desvio para o vermelho e dos parametros cosmologicos do

modelo. No Capitulo 3, realizamos um estudo da fisica do neutrino cobrindo
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Capitulo 1. Introducao 13

uma grande area: apresentamos de forma resumida a historia, descrevemos
suas propriedades no modelo padrao das particulas elementares, discutimos a
abordagem de neutrinos massivos assim como também fizemos uma revisao da
oscilacao de neutrinos no vacuo. Além disso, foi estudado detalhadamente a
contribui¢ao a densidade de energia devido aos neutrinos de fundo césmico,
cuja funcao para o caso nao-relativistico ¢ usada para calcular o parametro
densidade de energia do neutrino presente na equagao da distancia do diametro
angular.

No Capitulo 4, apresentamos as principais caracteristicas da teoria das
lentes gravitacionales: o angulo de deflexao, a equagao da lente, convergéncia,
cisalhamento e magnificacao. Também discutimos o conceito de tempo de
atraso para os modelos de lente mais utilizados nas anélises que sao: massa
pontual, esfera isotérmica singular e esfera isotérmica com ntuicleo. No Capitulo
5, apresentamos os resultados deste trabalho e nas conclusoes discutimos o

significado dos resultados obtidos.
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2
O Modelo Cosmolégico Padrao

O Modelo Cosmologico Padrao se baseia na suposigao de que as interagoes
que dominam o universo sao gravitacionais e, portanto, podem ser descritas
pela teoria da relatividade geral de Einstein (TRG); e na hipotese fundamental
de que nosso universo € isotrépico e homogéneo em grandes escalas de distancia
(Principio Cosmoldgico). A cosmologia padrao é a teoria que melhor explica
os dados observacionais e, por conseguinte, forma um consenso entre a maioria
dos cosmologos. Este capitulo apresenta os principais elementos que constituem

o modelo cosmologico padrao, assim como as bases que o suportam.

2.1
A expansdo do universo

Uma das caracteristicas mais importantes da cosmologia padrao é a
expansao do universo. Por expansao, entende-se o fato de que hoje a distancia
entre qualquer par de particulas tipicas! no universo ¢ maior que o valor
medido em épocas anteriores. A expansao manifesta-se no desvio para o
vermelho (redshift) que apresentam as linhas espectrais de galaxias que tém

sido estudadas. Operacionalmente o redshift é definido como:

Ao — Ao
p=lo 2 (2.1)

onde A, é o comprimento de onda observado na terra e, A\, € o comprimento
de onda emitido pelos atomos na galéxia distante.

Os primeiros desvios para o vermelho de galaxias foram observados em
1910 por Vesto Melvin Slipher no observatoério Lowell, em Flagstaff, Arizona.
Mais tarde, entre 1918 e 1925 Wirtz e Lundmark descobriram uma série de
nebulosas em espiral com desvios para o vermelho que pareciam aumentar com
a distancia, mas s6 em 1930 Lemaitre e Hubble conseguiram obter uma relacao
linear entre distancia e o desvio para o vermelho a partir de suas medigoes

realizadas em galaxias no Aglomerado de Coma [4].

INa cosmologia relativista, o contetido do universo é modelado como um fluido perfeito,
onde suas particulas sao principalmente galaxias.
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Hoje, sabemos que esta dependencia s6 é valida quando a velocidade de
recessao (v) é pequena comparada com a velocidade da luz (¢), em cujo caso o
desvio para o vermelho é igual a v/c e portanto, a velocidade é proporcional a
distancia da galaxia. Esta relagao é comumente conhecida como lei de Hubble

e matematicamente é escrita como:

v = H(t)d, (2.2)

onde d é a distancia entre a galaxia e a Terra, e H(t) representa o chamado
parametro de Hubble. A Figura (2.1) apresenta o resultado final do projeto
Hubble Space Telescope Key Project (HSTKP) em um diagrama de velocidade

em fun¢ao da distancia para a determinacdo da constante de Hubble [5].
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Figura 2.1: Relacao velocidade-distancia para supernovas de tipo Ia e II, de acordo
com o HSTKP.

De acordo com a lei de Hubble, as galédxias estao se afastando de
no6s radialmente, mas isto nao significa que nosso planeta ocupa um lugar
privilegiado no universo. O principio cosmologico garante que qualquer outro
observador em outra galadxia distante verd um movimento geral de galaxias ao
seu redor da mesma maneira que um observador na Terra. Consequentemente
a Eq. (2.2) indica uma expansao geral do universo [6].

Em 1998 dois grupos de astronomos, o Supernova Cosmology Project

liderado por Saul Perlmutter e o High-z Supernova Search liderado por Brian
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Schmidt, anunciaram suas medidas do parametro de desaceleracao usando
como indicadores de distancia supernovae tipo la (SNIa). O resultado foi que o
universo esta acelerando sua expansao (ao contrario do que era esperado devido
a gravidade) |7, 8, 9]. Uma tentativa de explicar esta aceleragdo é assumir
a existéncia de um fluido de pressao negativa uniformemente distribuido
por todo o universo, fluido este chamado de energia escura. A candidata
natural & energia escura seria a constante cosmologica (A) pois ela atua
nas equacoes de campo da relatividade geral como una fonte homogénea e
isotropica com pressao p = —p. Apesar de A ser a melhor alternativa frente
aos dados observacionais, esses mesmos ainda suportam outras possibilidades
para a energia escura e estas devem ser exploradas, dado que, do ponto
de vista tedrico, o valor atualmente observado da constante cosmologica
estd extremamente abaixo do esperado, o que gera o chamado problema da
constante cosmologica [10].

As alternativas a constante sao muitas e vao desde um fluido barotrépico
como a equacao de estado p = wp, com w = cte, até modificacoes da
teoria da gravidade. Apesar da grande variedade de modelos disponiveis
atualmente, nenhum deles fornece uma descricao fundamental para energia
escura. A maioria destes modelos ajustam os dados observacionais tao bem
quanto a constante cosmologica. Contudo, apesar de nao fornecerem uma
explicacao fundamental para energia escura, a maioria destes modelos permite
estudar caracteristicas gerais que nao podem ser investigadas dentro do cenario

fornecido pelo modelo padrao.

2.2
Dinadmica da expansao

Na cosmologia relativistica, a evolugao do universo e sua estrutura em
grande escala sao determinadas por interagoes gravitacionais e, portanto, sao

descritas pelas equacoes de campo de Einstein
G = 81GT,,, (2.3)

onde o tensor 7}, associa a cada ponto do espago-tempo densidades de energia-
momentum. Suas componentes possuem interpretacao direta, no contexto da
mecanica de fluidos relativista: Ty = densidade de matéria-energia, Ty, =
fluxo de energia na i-ésima direcao, Tjy = densidade da i-ésima componente do
momentum e 7;; = fluxo da i-ésima componente de momentum ao longo da
superficie 27 = constante.

A forma mais geral que pode tomar 7}, compativel com a hipdtese de
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homogeneidade e isotropia é a de um fluido perfeito. Um fluido deste tipo é
definido em um sistema inercial de cordenadas como aquele no qual nao ha
forcas, conducdo de calor ou viscosidade entre as particulas que o formam?.
Assim um fluido perfeito esta em equilibrio termodindmico. Matematicamente,

é representado pela expressao tensorial:
T = (p+ p) Wty — PYGpuv (2.4)

onde, p ¢ a densidade de energia, p ¢ a pressao, u, ¢ a quadri-velocidade do
fluido e g,, ¢ a métrica em consideracao. Num referencial co-mével, a quadri-
velocidade é dada por u* = (1,0,0,0).

Em geral, podemos considerar a pressao e a densidade do fluido
relacionadas por uma equacao de estado barotropica, para o qual geralmente

se assume uma relacao linear:
D = wp, (2.5)

onde w é uma constante chamada parametro de estado, que pode assumir
diferentes valores dependendo do estado em que se encontra o fluido, seja
este por exemplo: materia w = 0, radiacdo w = 1/3 ou constate cosmologica
w = —1.

G, € um tensor simétrico com divergéncia covariante nula e construido

s6 da métrica e suas derivadas. Usando as simetrias do tensor de Riemann:

Ra,@uu = _Rﬁauuv
Raﬁuu = _Raﬁum

(2.6)
Raﬁuu = R,uzza[%
e as chamadas identidades de Bianchi:
RQB/LV + Ra,ul/ﬁ + Rauﬁ,u = 07 (2 7)

le% [e% e —
Rﬁw;o + Rﬂvo;u + Rﬁau;v =0,
pode-se mostrar que existe um tnico tensor com as anteriores caracteristicas,

o chamado tensor de Einstein

1
Guu = R/ux - §guuR + Aguua (28)

2Um fluido perfeito também pode ser definido como um sistema no qual um observador
co-moévil vé como isotrépico.
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onde R,, ¢ o tensor de Ricci e R a curvatura escalar e A ¢ uma constante

chamada de constante cosmologica.

2.2.1
A métrica Robertson-Walker

Toda a informagao geométrica da estrutura espago-temporal esta contida
no tensor de Einstein ou, mais explicitamente, no tensor métrico (ou
simplemente métrica como é usulmente chamado). Em 1935 [4], Robertson
e Walker provaram, com consideracoes geométricas, que existe uma tnica
representacao de todos os espagos-tempo que tém a parte espacial homogénea
e isotropica. Para aché-la, é conveniente trabalhar em um sistema de

coordenadas co-moveis 3

(2% 2!, 22, 23), no qual a coordenada z° ¢ o tempo
proprio medido por relogios localizados em cada uma das galaxia, todos eles
andam ao mesmo ritmo e estao sincronizados de tal modo que no Big-Bang
eles marcam zero.

Os relogios estao em repouso com relacao aos seus referenciais, assim:
dz' = dz* = dz® = 0, (2.9)

consequentemente o elemento de linha ds? = g, dz*dx” implica que c*dr? =
goodT?, expressando em unidades naturais onde ¢ = 1, obtemos goy = 1.
Se na vizinhanca da galaxia sao usadas as coordenadas geodésicas
(19, 41, #2, 13), tem-se que a velocidade desta & zero, ou seja:
o™
0x9

= 0. (2.10)

Como os relogios nas galaxias proximas (afastadas por uma quantidade

dx*) estdo sincronizados entao
00
- =0 (2.11)
ox

Assim, em um sistema de coordenadas arbitrario encontra-se que:

oo, oo
9ok = 920 0F I = 90 kM

dor — 01 0£° _0z" o™ (2.12)
0x0 0xk  Oz0 Oxk’
gor = 07

3Sistema de referéncia movendo-se com a particula.
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consequentemente, a escolha de um sistema co-movel simplifica a forma da

métrica

ds® = (dz°)? + gpn(t, x)d2"da™,

o o (2.13)
ds® = dt* — ggn(t, z)dz"dx",

onde o tensor gy, (z) descreve a geometria do espago em um dado instante de
tempo*. Para obter mais informacao deste tensor ¢ necessario achar o tensor
de curvatura de Riemann Ry, que devido & isotropia do universo tem que
ser invariante sob rotagoes. O tensor de Riemann é construido da métrica e
suas derivadas, assim em um sistema de coordenadas geodésicas (Grm = Okm),

deve ser uma combinagao linear da forma:
émnsk - kO(éms(snk) + kl((smkéns) + k2<5mn55k>a (214>

em acordo com as Equagdes (2.6), a propriedade de antisimetria Romske =
—ansk implica que kg = —k; e ky = 0. Obtendo-se deste modo o tensor de
Riemann para espacos homogéneos e isotrépicos, em um sistema qualquer de

coordenadas o tensor pode ser escrito como:

Rmnsk = ko(gmsgnk - gmk.&ns)a (215>

onde a grandeza ky tem que ser uma constante para assim satisfazer o principio

cosmologico. Contraindo (2.15) com ¢ se obtém o tensor de Ricci:

Rnk - ko(gsmgmsgnk - gsmgmkgns)a

Ry = 2ko G-

Contraindo de novo com ¢g™", encontra-se que a curvatura escalar R =
G Ry € igual a 6ky. Portanto o universo é descrito por uma variedade de
curvatura constante e dependendo do sinal de kg, o espago sera aberto (sinal
negativo), fechado (sinal positivo) o plano.

Pela condicao de isotropia, a métrica, quando expressa em coordenadas
polares (r, 0, ¢), tem que ser invariante sob rotagoes em torno de cada ponto
do espaco. Consequentemente as tinicas construcoes que podem ser feitas das

cordenadas e seus diferenciais que satisfazem esta simetria sao:

4As grandezas Grn, Riimn € R sdo definidas em um espaco 3-dimensional.
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r7
dr® + r*df* + r? sin® 0d¢?, (2.17)
rdr,

assim o elemento de linha do? = §y,(7)dx*dz™ pode ser escrito como
do® = A(r)(dr* + r*d6® + r*sin® 0d¢?) + B(r)dr?, (2.18)

onde A(r) e B(r) sao fungoes desconhecidas para serem determinadas pela
solucao das equagoes de campo de Einstein. Ainda ¢é possivel simplificar mais a
forma da métrica. Isto exige uma mudanca de coordenadas: ¥ = ry/A(r), 0=

0, ¢ = ¢. Em termos dessas novas variaveis a métrica adota a forma:
do? = A(7)dr® + 72df* + 7 sin” 0d¢?, (2.19)

sendo A(7) a nova funcao a ser determinada. E conveniente remover as barras

das novas coordenadas e escrever A(r) como uma fung¢ao exponencial,
do® = edr® 4 r*(d6? + sin® 0d¢?). (2.20)

Para determinar A(r) é necessario encontrar as componentes nao-nulas

dos simbolos de Christoffel, que sao definidos em funcao da métrica como:

1

Lop = 59" (980 + Govp = Gasl - (2.21)

Estas componentes para o elemento de linha (2.20) sao:

L1y
o oar’

r, = —re?,

I, = —re *sin? 6,

[, =T% =7, (2.22)

[, = —sinfcos¥,

3 _ 3 _ -1
=I5 =r",
s, =13, = cot,

e com eles as componentes nao-nulas do tensor de Ricci:
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1dA
=
L adA (2.23)
RQQ = ]_ + 57“6 %,

R33 = Sin2 GRQQ.
Assim, de acordo com as condigoes (2.16), finalmente obtemos a métrica
para um espac¢o 3-dimensional de curvatura constante:

dr?

ds? = —
s 1—]€0T2

+ 7% (df? + sin’ Odg?). (2.24)

Para observadores co-méveis com a expansao, que percebem o universo
homogéneo e isotropico, o tensor g, (¢, ) pode ser escrito como S2()gx. (),
onde S(t) é um fator de tal forma que os raios das distancias correspondentes
com pequenos deslocamentos sao os mesmos em todos os tempos. Assumindo
que kg # 0, pode-se definir uma nova constante k = kq/|ko|, de modo que k é
+1 ou —1 dependendo se kj é positivo ou negativo e, portanto, redimensionar
a coordenada radial mediante |k:0|%r para assim agora definir o chamado fator
de escala a(t) (medida da expansao do espago) como:

S(t) se ko = 0.
Finalmente, das equagoes (2.13), (2.24) e (2.25) é obtida a métrica de
Robertson-Walker que ¢é a base do modelo padrao da cosmologia:

2
ds® = dt?* — [a(t)]? (1 drk 5+ r%d6? 4 r* sin® 9d¢2) : (2.26)
— RT

2.2.1.1
Propagacio da luz

Considere-se uma fonte de luz em um ponto P, de coordenadas
(t1,71,61,¢1) e um raio de luz viajando em um trajeto radial (ds = df =
d¢ = 0) da fonte ao observador (O).

Como as hiper-superficies de tempo constante sao espagos 3-dimensionais
homogéneos, sem perda de generalidade, pode-se localizar o observador na
origem de coordenadas e portanto r = 0.

A métrica de Robertson-Walker sob estas restricoes gera a seguinte

igualdade:

dt dr
at) " A k) (2.27)
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O sinal (4) corresponde a um raio de luz que chega a fonte, enquanto o
sinal (—) corresponde a um raio que chega ao observador, por conseguinte a

integracao da anterior equagao resulta em:

o qt 0 dr

1

onde

sin~'ry se k=1,
flri)=4 m se k=0, (2.29)
sinh™'r; sek=—1.
Agora, considerem-se dois raios de luz consecutivos emitidos pela fonte, o

primeiro no tempo ¢; e o segundo no tempo t; 4 dt;, eles chegam ao observador

nos tempos ty e ty + dtg, respectivamente. Para o segundo raio tem-se:

to+dto dt 0 dr
/n+dt1 alt) /r1 (1= kr2)1/2 = fry). (2.30)

Igualando Eq.(2.28) com Eq.(2.30) e supondo que a variagao de a(t) no
intervalo de t; + dt; e to + dty é muito pequena, podemos colocar a(t) fora das

integrais e assim obter:

dty _ dtq (2.31)

onde dty e dt, sao intervalos de tempo proprio, o primeiro medido na origem
do referencial e o segundo na fonte. Se a luz é considerada a partir do ponto
de vista ondulatorio pode-se dizer que estes intervalos sao os tempos medidos
entre duas cristas sucessivas, portanto, \g = cdty e Ay = cdty. Este resultado
junto com a Eq.(2.1) e ¢ = 1, fornece a expressao que relaciona o fator de

escala cosmico com o redshift:

(2.32)

2.2.2
Equacdes de Friedmann

Para o caso de um universo homogéneo e isotropico, onde as geodésicas
sao obtidas a partir da Eq. (2.26) e o tensor energia-momento é considerado
como um fluido perfeito, Eq. (2.4). As equagoes de campo de Einstein podem

ser desenvolvidas a fim de ver a evolugao temporal do fator de escala cosmico.
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O primeiro passo deste processo consiste em determinar os simbolos de

Christoffel para a métrica Robertson-Walker:

kr
Y = L a/{; 2} fl_jfb’ Il = T2 ['2, = —sinfcosb,
— kr
1da
FO — C”,,Z@ 1—%2 = —7"(1 - k?"Q), 1—%3 = a%j
22 dt? 1 _ ) . 2 B
p I3y = —rsin“6(1 — kr?), 3, =13, =
0 — ar?sin2g ¢ ’
1 = 1@ 2 2 -1
T Iy =15 =r"".

O segundo passo é calcular as componentes nao-nulas do tensor de Ricci:

3 d?a
a dt?’

R 1d2a+2 da 2+2k a?
W= gaer " a2\ at a2 | 1 — kr?’

1d2a 2 [da\® 2k
R22: a+ (a> + a2r2,

adt? a2 \dt)

ROO =

(2.33)
R33 =

a’r? sin? 6,

[1 &% 2(da>2 2% |

war Te\a) T

e com elas calcular a curvatura escalar:

1d?a 1 (da\®> k
R=—6|-——7+—=|(— —1. 2.34
[adt2 +a2 <dt> +a2] ( )
O terceiro e ultimo passo é substituir o tensor e escalar de Ricci nas

equagoes de campo, Eq. (2.3), para achar as equagoes de Friedmann, que

determinam a evolucao temporal da expansao:

1. Componente tempo-tempo (1 = v = 0):

1da\?> &k 881G A
-z - == — 2.
(adt) 2 3 Pty (2.35)

2. Componente espago-espaco (i = v = 1):

1 d%a 1da\? k
2( = - = A. 2.
(a dt2> + (a dt) + 87Gp + (2.36)
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A Eq.(2.35) envolve a primeira derivada de a(t) em relagdo ao tempo,
assim, se poderia dizer que ela é uma equacao de energia; por outro lado, a Eq.
(2.36) envolve a segunda derivada temporal e, portanto, pode ser conciderada
como uma equacao de movimento.

A descricago do universo de acordo com estas equagbes requer o
conhecimento de a, p e p, mas para determinar as trés variaveis ¢ necessario
incluir a Eq. (2.5) para relacionar pressao e densidade nas equagoes de
Friedmann. Assim derivando a Eq.(2.35) em rela¢ao ao tempo, multiplicando a
Eq.(2.36) por (%) % e depois somando os resultados torna-se possivel obter
uma expressao para a primeira lei da termodinamica no contexto cosmologico
(conservagao da energia), a qual mostra explicitamente o trabalho que faz
a pressao para expandir um conjunto de particulas do substrato césmico

encerradas em um volume v ~ a3(t).

9 (pa?) = —pt(a). (2.37)

Reescrevendo esta equacao de conservacao em termos da densidade,
utilizando para isto p = wp, é possivel integra-la para obter a dependéncia

da densidade com o fator de escala:

dp da

T — _3(] - 2.3
L) [ (2.38)
p(a) = Ca=30Fw), (2.39)

onde C' é uma constante de integracao que esta relacionada com o valor
atual da densidade (pg). Para sua determinagao ¢é fixado o fator de escala em
a(t = ty) = ap = 1. Substituindo este valor no resultado anterior e usando a
Eq.(2.32) para expresar o fator de escala em termos do desvio para o vermelho

tém-se:
p(2) = pol1 + 20+, (2.40)

Para a matéria barionica, usando a equagao de estado dos gases ideais,

kT
p=-——pr (107 T)p, (2.41)
my

sendo kp = 8.62 x 107°eV/K a constante de Boltzmann e m, = 938 MeV

a massa do préton, vemos que w ¢é muito pequeno mesmo para altas

temperaturas, assim podemos tomar w = 0 como parametro de estado. De
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acordo com a Eq.(2.40), a densidade de energia de matéria (p,,) escala como
(1+2)3, isto é o que deve acontecer em uma situacao onde nao ha producao de
matéria e nao ha pressao ou fluxos para compensar a diminuicao da densidade
pelo aumento do volume.

Por outro lado, no caso de matéria relativistica o parametro de estado é
w = 1/3 e assim a densidade de energia p, escala como (1 + z)*, diminuindo
mais rdpidamente que a densidade de energia para matéria ordinaria. Isso pode

ser entendido do seguinte modo:

— Densidade de energia diminui com o aumento do volume do Universo,
isto justifica um fator (1 + z)® na Eq.(2.40).

— Devido ao redshift o comprimento de onda aumenta proporcionalmente
ao fator de escala, por conseguinte, a densidade de energia diminui em

proporg¢ao a (1 + 2).

Por tltimo, a energia escura no modelo padrao é parametrizada com
w = —1, o qual gera um valor constante para a densidade de energia. Na
Figura (2.2) se pode observar a dependéncia da densidade de energia no desvio

para o vermelho para cada uma destas componentes do universo.

\\‘\\\‘\\‘PJ\

e
\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\l\
.

.
\‘\\\‘\\\‘

—-—
-
=

07\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\'\\\
0 0.1 0.2 0.3 0.4 z 0.5

Figura 2.2: Variacao da densidade de energia com relagao ao desvio para o vermelho
para diferentes componentes do universo: energia escura (linha vermelha), matéria
ordinaria (azul) e matéria relativista (curva preta).
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2.3
Parametros cosmolégicos

A partir das equagoes de campo se podem definir os seguintes parametros
cosmologicos:

e H = a*1% ¢ o parametro de Hubble que mede a taxa relativa de
expansao, seu valor na época atual t = t; é a constante de Hubble denotada

com H(ty) = Hy e freqiientemente escrita na seguinte forma:

Hy = 100h kms™ Mpc™, (2.42)

onde h = 0,673+ 0,012 [11].
e (); é o parametro densidade de energia da componente ¢ do universo, que
expressa a densidade de energia da componente ¢ em unidades da densidade
critica p.. a qual estabelece o limite entre um universo que se expande

eternamente e um universo que colapsa de novo. Hoje ela tem um valor de:
3

por = g = 1,88 % 1072 12 g/cem?,

~ 11,3 h? protons/m®, (2.43)
~ 1,06 x 10* h? eV /em’,
~ 2,78 x 10" h2M, /Mpc?.

e (). parametro densidade de matéria relativistica, este inclui: matéria

escura quente (HDM siglas em inglés), neutrinos e f6tons®.

Qrer = Qupn + Q + Q. (2.44)

O valor atual da densidade de energia de fétons é determinada pela
temperatura da radiagdo cosmica de fundo (CMB siglas em inglés). Como
sera analisado mais adiante neste capitulo, o espectro de frequéncia da CMB
segue uma distribuigdo de corpo negro, com o valor de (2, 7255 + 0,0006) K
fornecido pelas medidas de Planck [11], para a temperatura atual da CMB, a
densidade de energia hoje é:

m°kE -3
P~y,0 = WT = (0,2602 +0,0002) eV cm™, (2.45)

ou 2,0~ 2,455 x 107° h™2, escrita em unidades da densidade critica.

SEstes componentes da densidade de matéria nao relativistica correspondem aos
primoérdios do universo ja que hoje os neutrinos sao particulas nao relativisticas.
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e (s rei: densidade de matéria nao relativistica, inclui matéria escura

fria (CDM siglas em inglés) e barions:
Qndo rel — Qm = QC’DM + QB- (246)

De acordo com a Figura (2.4), a matéria ordinaria comeca muito cedo a
dominar a evolucao da expansao. O redshift em que acontece a equiparticao
de matéria e radiagao pode ser expressado em funcao dos parametros €2, e
Qrel,Oa

Qm,O

Zeqg —
I Q7"el,0

—1=3391 =60 Planck + WMAP. (2.47)

e ()7 (: densidade total de matéria no universo,

QT,O = Qnéo rel,0 + Q1"el,07 (2 48)

= [Qpo + Qepmo) + [Quparo + Qo + 2y

o Oy = ﬁ: parametro densidade de energia escura. A Figura (2.4)
mostra que neste momento a energia escura é a componente dominante na
expansao. A igualdade entre densidade de matéria ordinaria e densidade de
energia escura ocorre num desvio para o vermelho que pode ser escrito em

funcao dos parametros €2, e €24,

Q 1/3
zw:<9ﬂ) —1=0,30+ go3  Planck + WMAP, (2.49)

Zeq € geralmente diferente daquele em que o universo comeca a acelerar a

expansao (zge) que é definido como:

1 d%a
Q(Zace) = _mﬁ(zace) = O, (250)

onde ¢(zqee) € 0 parametro de desaceleragao e zq.. esta relacionado com o desvio

para o vermelho de equilibrio entre matéria e energia escura de acordo com:
Zace = 23 (1 + 24) — 1 = 0,64 £ 7. (2.51)

Em fungdo dos parametros acima definidos, a Eq.(2.35) pode ser escrita

CcOomo:

H(z) = HoE(2), com (2.52)

E(z) = [Q0(1+ 2)* + Qo1 + 2)° + Qo f(2) + %],
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onde f(z) uma fun¢do que indica como a densidade de neutrinos depende
do desvio para o vermelho. Os pardmetros em Eq.(2.52) satisfazem (2, +
Qo+ Qo+ Qy = 1 no caso de um universo plano. A Figura (2.3) mostra
o comportamento de H/H, em funcdo do fator de escala (a), em escala

logaritmica para o modelo cosmolégico padrao.

log(H/Ho)

[=2]
LII|III|III|III|III|III|III|III|II

-3 -2 -1
10 10 1/(142) 10 1

Figura 2.3: Parametro de Hubble H/Hj em funcao do fator de escala, para o modelo
padrao: 2,0 = 0.3175, Qp =0.6825 e Qy o =1— (o + Q).

Tal como H(z), os parametros cosmologicos também variam em funcao

do desvio para o vermelho. E facil ver que:

B (1+2)4 B (14 2)?
QV(Z) = Q%OW7 Qm(Z) = Qm,OW?
(=) = QkOJE(*—Z”)ZZ) Q,(z) = QAE<1Z)2, (2.53)

o comportamento destas fungoes é ilustrado na Figura(2.4). Nas tabelas (2.1) e
(2.2), € mostrado o valor atual destes parametros de acordo com os resultados
das medidas de Planck publicadas em Janeiro de 2013 [11]. £,,h? ¢ a medida
do parametro densidade de barions, .h? o parametro densidade de matéria
escura fria, ) o parametro densidade de curvatura com Qrg =1—Q, > m,
a soma da masa de neutrinos em eV, N.s; o nimero efectivo de graus de

liberdade de neutrinos relativisticos, 2, o parametro densidade de energia
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Figura 2.4: Variacdo dos pardmetros de densidade (£2;), em fungdo do desvio
para o vermelho para o modelo padrdao. O valor do desvio para o vermelho
inclui diferentes etapas do Universo tais como: equiparticdo matéria-energia escura,
iltimo espalhamento da CMB, equiparticao matéria-radiagao e fim da nucleossintese
primordial. A curva vermelha representa materia ordinaria, curva azul matéria

relativistica e curva preta constante cosmoldgica.

escura, ty idade do universo em Gyr, Hy constante de Hubble e 2., o redshift

da igualdade entre densidade de matéria e densidade de radiagao.

Parametro Planck Planck+Lensing | Planck+WMAP
Qph? 0,0220740,00033 | 0,02217+0,00033 | 0,02205-+0,00028
Q.h? 0,1196+0,0031 | 0,118640,0031 | 0,119940,0027
Q2 0,1423£0,0029 | 0,1414%0,0029 | 0,142640,0025
QU 0,314+0,020 0,307+0,019 0,315+0015
Qa 0,686-£0,020 0,693+0,019 0,6850 016
H, 67,414 67,9+1,5 67,3+1,2
to [Gyr] 13,813+0,058 13,796+0,058 13,817+0,048
Zeq 3386469 3362+69 3391+60

Tabela 2.1: Valores dos pardmetros cosmoldgicos em base as medidas da
temperatura da CMB e o espectro de poténcias do potencial de acordo com as
colaboragoes: Planck, Planck+Lensing, Planck+ WMAP com um nivel de confianca

de 68%.
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Param. P+ WP P+WP+B [P+WP+h-l [ P+WP+h-1+B
o -0,0370 049 | 0,0000 0067 | -0,04240 058 | -0,0005-E0 0060
S my, [eV] | <0,933 < 0,247 < 0,663 < 0,230
Njy 3,510 3,402, 3,360, 3,30+070;
w 1494080 | -1,134035 | -1,514075; -1,13%0757

Tabela 2.2: Parametros cosmolbégicos em base as medidas da temperatura
da CMB e o espectro de poténcias do potencial, de acordo com as
colaboragoes: Planck+WMAP polarization, Planck+WMAP polarization+BAO,
Planck+ WMAP polarization-+high-1 CMB data, Planck+ WMAP polarization+high-
1 CMB data+BAO a confiabilidade de 95%.

2.4
Medida de distancia

Devido a expansao do Universo, a distancia entre objetos é uma
quantidade dinamica que depende do método usado para sua determinacao

e da geometria do espago-tempo.

2.4.1
Distancia prépria

A distancia propria d,(t) entre dois pontos ¢é definida como o
comprimento da geodésica espacial que os junta quando o valor do fator de
escala ¢ fixo em a(t). Assim, de acordo con a métrica Robertson-Walker, a
distancia entre o observador e um ponto de coordenada radial r» é dado pela

relagao:

d,(t) = a(t) /0 \/%W = a(t) /t 0 ok (2.54)

Na cosmologia, para que a distancia seja uma quantidade operacional
ela tem que ser independiente do sistema de coordenadas usado para sua
determinacao e, portanto, escrita em funcao do desvio para o vermelho. Para
isto se usa a equagao de Friedmann H(z) = HyE(z) e a equagao 1 + z = a™!

para reescrever a segunda integral na Eq.(2.54) como:

fo cdt cC 2 dz
/tl a(t) ~ Hoalto) /0 E(z) (2.55)

Usando este resultado a distancia propia em funcao do desvio para o vermelho

é:

c * dz
d,(z) = H0(1+z)/0 50 (2.56)
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2.4.2
Distancia co-mével (linha de visada)

A distancia co-mével D, de um objeto em um desvio para o vermelho z se
define como a distancia entre eles que permanece constante quando o universo
se expande. Em outras palavras, ¢ a distancia entre eles que se pode medir
com réguas no tempo em que sdo observados (distancia propia) vezes o fator
(1+2).

D.(2) = Dy /0 %, (2.57)

onde Dy = ¢/H, ¢ a distancia de Hubble medida ao tempo atual t = ;. Em
certo sentido, a distancia co-mével é a medida fundamental de distancia em
cosmologia, pois todas as outras distancias sao derivadas desta. A distancia
co-moével é a medida correta para estudar aspectos da estrutura em grande

escala do universo.

2.4.3
Distancia co-mével (transversal)

A Distancia co-movel entre dois eventos no mesmo desvio para o vermelho
mas separados no céu por algum angulo 66 é D,,060 e a distancia co-moével
transversal D), (assim denotada) esta relacionada com a distancia co-movel

ao longo da linha de visada por:

\]/DT% sinh(v$QD./Dg) se O, >0
DM(Z) = D, sek=0 . (2.58)
\;)‘g—“ sin(y/|Qk|D./Dpg) se Q<0

2.4.4
Distancia de luminosidade

A distancia de luminosidade Dy de uma fonte S ao observador O é dada

pela raiz quadrada da razao entre a luminosidade e o fluxo bolométrico:
Dy =\/— (2.59)

onde L é a luminosidade intrinseca da fonte e [ sua luminosidade aparente.
Para determinar a luminosidade aparente, se considera um detetor como um
espelho de area A, com origem de coordenadas no centro do espelho e a linha
de visada da fonte em r = r; é normal a superficie do espelho. A poténcia total

recebida pelo espelho é:
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P=1L (“(tl))zw, (2.60)

a(to)

onde o fator [a(t1)/a(ty)]? é devido a expansdo, reduz a energia dos fétons por
um fator (1+ 2)~" e aumenta por um fator (1+ z) o intervalo de tempo entre
fotons emitidos pela fonte. A quantidade w é a razao entre a érea do espelho
e a area da esfera em torno da fonte e que tem ao observador em um de seus

pontos. E definida como:

A

_— 2.61
da(to)?r? ( )

w =

Assim, a luminosidade aparente ¢ | = P/A = (La(t;)?)/(4wa(ty)*r?),
sustituindo este valor em Eq.(2.59) se obtém o seguinte resultado para a

distancia de luminosidade:
Dyp(z) = a(to)r1(1 + 2). (2.62)

Para obter r; em funcao do desvio para o vermelho, é bom lembrar que
a equagao (2.28) tem diferentes solugoes, dependendo qual seja a curvatura do

espaco, isto é:

sin~'(r))  sek=1,

to
/ o) N se k=0, (2.63)
" sinh™(r;) se k= —1.

Isto junto com a Eq.(2.54) implica que:

s1n<DHfZ dZ) sek=1
a(to)T’1 = DH fz dz se k = 0, (264)
sinh <DHfZ dz ) se k=—1,

e assim finalmente a distancia de luminosidade em funcao do desvio para o

vermelho é:

(1—|—z)sm<DHfZ dZ) se k=1,
Di(z) = Du(1+2) [y 56 se k=0, (2.65)

(1+ 2)sinh (DH Ji7 e ) se k= —1.

E(z)
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2.4.5
Distancia do didametro angular

A distancia do didmetro angular D, é definida como a razao entre o
tamanho transversal (D) de um objeto e seu tamanho angular observado (&
em radianos).

Considere-se uma fonte em r = r; cujo centro esta em 6 = 0, figura(2.5),
no instante de tempo t = t1, raios de luz deixam a fonte a partir de seus lados

opostos e chegam ao observador no tempo t = t;, formando um angulo ¢.

Figura 2.5: Desenho esquemético da posicao do observador e a fonte para o calculo
da distancia do diametro angular.

Entao, para valores pequenos de §, a métrica Eq.(2.26) com r
e ¢ constantes, d4 o tamanho transversal da fonte D = a(t1)r0.

Consequentemente a distancia do didmetro angular é:
DA = (l(tl)Tl, (266)

e arelacao com a distancia de luminosidade em base no teorema de Etherington
[12], é dada por:

Dy=(14+2)"2Dy. (2.67)

E possivel integrar numericamente a Eq.(2.67), considerando os
parametros cosmologicos do modelo padrao e obter a Figura(2.6), a qual
mostra a variacao da distancia do diametro angular em funcao do desvio para
o vermelho. Pode-se ver que, para pequenos valores de z (objetos proximos),
a distancia angular cresce linearmente, mas depois deixa essa linearidade. Na
verdade, para objetos com z > 1 a distancia angular diminui cada vez mais,

assim, os objetos parecem maiores quanto mais longe estao de nos.
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Figura 2.6: Variacao da distancia do didmetro angular em fungao do redshift para
o modelo ACDM.

2.5
Radiacdo césmica de fundo (CMB)

A existéncia da radiagdo cosmica de fundo em microondas (CMB) foi
inicialmente prevista por George Gamow em 1948, e por Ralph Alpher e Robert
Herman em 1950. Sua descoberta foi feita por Arno Penzias e Robert Wilson
em 1965, quando eles calibravam uma antena dos laboratorios Bell. O excesso
de ruido, que nao era proveniente do instrumento nem da emissao da atmosfera,
foi medido em diferentes dire¢oes no céu em um tinico comprimento de onda,
de 7,35 cm, e sua temperatura foi estimada em 3,5K. A interpretacao de que
essa radiacao era a proveniente do universo primordial foi feita por Dicke em
1965 e desde entao, varios experimentos comegaram a ser desenvolvidos para
estudar e medir a CMB.

Nos primoérdios da expansao o universo era muito quente e nao existiam
atomos, apenas fotons, niicleos, eléctrons livres e neutrinos. Haviam igual
ntmero de protons e elétrons e, portanto, a carga total do universo era nula.
Os fétons eram abundantes, haviam ao redor de 10° fétons por cada eléctron.
A taxa do numero de fé6tons ao ntimero de eléctrons é conservada ao longo da
expansao.

Apesar da temperatura do universo ir diminuindo com a
expansao, enquanto ele se manteve suficientemente quente, os fétons eram
permanentemente dispersos pelos elétrons e, portanto a matéria estava
completamente ionizada e em equilibrio térmico perfeito com a radiacao.
Quando finalmente a temperatura caiu até aproximadamente 3000K, os ntucleos

de hidrogénio puderam capturar os eléctrons que lhes faltavam para neutralizar
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os atomos. Os niicleos passaram a estar mais afastados e consequentemente os
fotons foram libertados tornando o universo transparente a luz.
A distribuigao de energia da CMB que permeia o universo hoje obedece a

lei de Stefan-Boltzmann, apresentando assim um espectro de emissao de corpo

negro:
8th  vidy,

po(vo)dvy = ?m> (2.68)

onde: By = 1/(kgTy), kp ¢ a constante de Boltzmann, h a constante de

Planck, Ty a temperatura atual da CMB, vy a frequéncia de cada radiacao
monocromatica e py a densidade de energia no intervalo [vg, vy + duyg.
Integrando em todas as frequéncias, a densidade de radiacao total é dada

conforme a Eq.(2.45). Como o nimero de fétons é conservado tem-se®:

_ po(vo)dry o pe(Ve)dve

N > = — = constante, (2.69)
de onde,
hv, a?
prtvv, = (e % ) o),
¢ (2.70)

Ve (&)387#1 viduy

Vo \ Qe c3 ebfohro — 17

devido ao redshift cosmologico agvy = a.v., e portanto:

3 3
(@) = (&> e dy= <%) dv. (2.71)
Qe Lo Qo

Substituindo estes resultados, a Eq.(2.68) pode simplificar em:

8rh vidu,
3 ePolwo — 1

pe(Ve)dv, = (2.72)

Se o universo é considerado como um sistema adiabético em equilibrio
termodinamico tem-se que T'dS = dU + pdV com dS = 0. Assim:
0=dU + pdV,

= d(pa’) + pda®,
=d(aT*a®) + C(Tda?’,

= d(aT).

6Aqui o indice 0 denota a época atual e o indice e faz referéncia ao momento do
desacoplamento
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Esta ultima equacao mostra que o produto entre a temperatura do
universo e o fator de escala é constante para qualquer tempo, e portanto de
acordo com Eq.(2.72) depois de substituir S.v. = Byrp, pode ser mostrado que
a densidade de energia da radiagao que permeava o universo primordial antes
do desacoplamento dos fétons obedece também a lei de Stefan-Boltzmann para
a radiagao de um corpo negro.

8rh vidv,

3 eBewe _ 1 (2.74)

pe(Ve)dve =

2.5.1
Recombinacio e desacoplamiento

E possivel fazer uma estimativa do desvio para o vermelho do
desacoplamento usando a equacao de Saha. Esta equacao fornece o nimero
relativo de &tomos em dois estados de ionizacao, como uma funcao da densidade

do numero de elétrons (n.) e a temperatura.

T 1M o GT+1ge (zﬂmekBT>3/2€xp (_ Xr )

n, G, h3 kgT

(2.75)

onde, n,y; ¢ a densidade de atomos no estado de ionizacao r + 1, n, é a
densidade de &tomos no estado de ionizacao r, n. é a densidade de elétrons,
G,.1 ¢ a fungao de particao do estado de ionizacao r + 1, GG, é a funcao de
particao do estado de ionizacao r, g. = 2 é o peso estatistico do elétron, m, = 2
¢ a masa do elétron, y, é o potencial de ionizagao do estado r.

A fotoionizagao (em equilibrio térmico) de um universo composto apenas
por atomos de hidrogénio é dada por G%:ge ~ 1. Entao, fazendo com que
n, represente o nimero de atomos de hidrogénio por unidade de volume na
equagao de Saha, tem-se que n,.; corresponde ao nimero de atomos ionizados
(protons) por unidade de volume. Se np é a densidade de barions pode-se
definir as quantidades x. = X, = ne/ny = n,/ny € Xy = npy/np, para assim

escrever a equacao de Saha como:

X2 (2mm kpT)>/?

Xr
e i r = 13,6€V. 2.76
Yo nah? I‘p( 2 ) com X ( )

A solugdo de esta equagao, para ng ~ pp/m, = 1,124 x 107°(1+2)3Qph?

protons m =2 é:
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2

T 1+ /114,136 x 10 2Lexp(57916, 1/(1 + 2))Qph2(1 + 2)°%
(2.77)

Xe(2)

A Figura(2.7) mostra a evolucao da fragao de ionizagdo para o cenario
do modelo cosmoldgico padrao. Quando o desvio para o vermelho é z ~ 1100,
a radiacao deixa de ionizar a matéria e o universo se torna transparente, isto
acorre a temperatura de 7' = 2, 7255(1 + 1000) ~ 3000 K.

0.8

0.6

x(z)

0.4

0.2

0 1 1
10°
z

Figura 2.7: Taxa de ionizacao em fungao do desvio para o vermelho utilizando o
modelo padrao.
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Fisica de Neutrinos

Os primeiros passos no conhecimento da existéncia desta particula
elementar tem sua origem na descoberta da radioatividade, a partir de sais
de Uréanio, por parte de Becquerel em 1896. A compreensao dos diferentes
tipos de radiagao emitida neste processo mostrou que os raios alfa descobertos
por Rutherford em 1899 eram compostos de nticleos de “He, os raios beta eram
elétrons gerados no decaimento de um nucleo inestavel, assim como também
que a radiagao gama descoberta em 1900 pelo quimico e fisico francés P. Villard
era um foéton criado no nicleo com energia de alguns poucos MeV. No comegos
estudos cinematicos do decaimento beta mostravam que o néutron e o elétron
ejetados do atomo nao se moviam na mesma direcao, o que parecia violar a
conservagao da quantidade de movimento. A energia total do sistema antes
e depois do decaimento também nao tinham o mesmo valor, violando assim
o principio da conservagao da energia. Apenas a carga elétrica se conservava,
garantindo a validade da conservacao da carga elétrica. Assim, para solucionar
o problema da conservacao do momento e da energia no espectro do decaimento
beta, Pauli em 1930, postulou a existéncia de uma nova particula fermionica

que deveria ser ejetada além do elétron e do néutron. Essa particula deveria:

1. Carregar a energia que faltava, para garantir a validade da conservagao

da energia.

2. Ser ejetada com uma certa velocidade e em uma direcao tais que a
sua quantidade de movimento somada vetorialmente a quantidade de
movimento do elétron dessem como resultado exatamente a quantidade

de movimento do néutron ejetado.

3. Deveria ter carga elétrica nula pois no decaimento beta esta estava
devidamente balanceada, garantindo assim o principio da conservacao

da carga.

4. Ter spin 1/2 para conservar o momento angular total do sistema.
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5. Interagir fracamente com a matéria, pois sua deteccdo nao havia

acontecido ainda e, além de isso, deveria ter uma massa muito pequena.

Esta nova particula seria o equivalente ao um néutron, com carga elétrica
zero, s6 que com massa minuscula. Por este motivo, Enrico Fermi sugeriu que a
particula fosse batizada de neutrino, que em italiano significa pequeno néutron
e atualmente é representada pelo sinal v. Na proposta de Pauli o decaimento

beta se daria pela reagao:

n—p+e +70, (3.1)

portanto, uma idéia de detecao de neutrinos seria utilizar o chamado

decaimento beta inverso:
p+v—n+tet. (3.2)

Em 1934, utilizando a teoria de Fermi para o decaimento beta [13], Hans
Bethe e Rudolf Peierls calcularam a probabilidade desta reagao. O resultado
obtido foi que por um centimetro ctibico de 4gua que contém 7 x 10?2 protons,
um neutrino de secdo de choque de ~ 107* cm? dificilmente colidiria com
um desses protons pois a probabilidade seria de 1072, Assim seria necessario
10%* cm?® de 4gua para absorver um neutrino. Obviamente os dois concluiram
que jamais poderia-se detectar neutrinos através deste decaimento.

Entre 1952 e 1956, Cowan e Reines procuraram um modo de observar o
decaimento beta inverso. Eles usaram um detector que intercalava pequenos
tanques de agua e cloreto de Caddmio como liquido cintilante. Com esse arranjo,
o método utilizado foi um processo composto por trés etapas: primeiro um
proton na agua absorvia um anti-neutrino proveniente de um reator nuclear,
criando um néutron e um poésitron; entao, quase que imediatamente o positron
se aniquilaria com um életron da agua emitindo dois raios gamas em sentidos
opostos, que seriam detetados por fotocélulas colocadas nas paredes do tanque
que continha o liquido cintilante; e finalmente, depois de 5 us, o néutron seria
capturado pelo nicleo do Cadmio, que entao produziria mais raios gamas.
A correlagao temporal dos flashes de luz evidenciaria a dete¢ao indireta do
neutrino. A Figura (3.1), mostra o esquema final de detegdo do neutrino neste
experimento.

Em 1959, Pontecorvo sugeriu que os neutrinos emitidos no decaimento
beta e no decaimento mudnico poderiam ser diferentes. Esta hipotese foi
comferida em 1962 por Danby e colaboradores [14], que encontraram que os

neutrinos produzidos no decaimento muoénico poderiam criar, em interagoes
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Figura 3.1: Esquema do método utilizado em 1956 por Reines e Cowan para
deteccao do neutrino.

secundarias, s6 muons mas nao elétrons. Hoje esté establelecido que pelo menos
ha tr.és tipos (ou sabores) diferentes de neutrinos: eletrénico (v,), cuja anti-
particula foi detectada no experimento de Reines e Cowan [15]; mudnico (v,,)
e o neutrino tadnico (v;) descoberto nos anos 2000 [16].

Pelo que hoje sabemos, os trés sabores de neutrinos surgiram no comego
do universo. Assim como existe uma radiacdo césmica de fundo composta
por fétons, existem também os neutrinos cdésmicos de fundo os quais tem uma
temperatura a baixo da temperatura dos fétons por terem se desacoplado antes,
por causa da pouca energia, eles tém uma pequena se¢ao de choque que faz os
neutrinos dificeis de serem detetados, e ainda nao se conhece nenhuma maneira
de observéa-los diretamente. Acredita-se que o universo tenha hoje 330 milhGes
de neutrinos por m?.

Neutrinos sao também produzidos em estrelas, estes sao neutrinos do
elétron produzidos nas reacoes termonucleares que geram a energia da estrela.
Em nosso sol o 2,27% da energia resultante no processo de fusdo de prétons
em Heélio-4 (4p —* He + 2e* + 21, + ), é liberada na forma de neutrinos.
O primeiro resultado de detegao de neutrinos solares foi apresentado em 1968
por Raymond Davis e seus colaboradores, no experimento Homestake, cujo
método de detecgao usava a reacao: v, + 7Cl — 3TAr + e~ [17]. Logo
vieram experimentos com galio como: GNO [18], SAGE [19], GALLEX |[20],
experimentos com agua como Kamiokande e seu sucessor Super-Kamiokande

[21, 22, 23, 24] ou experimentos com agua pesada como no caso de SNO [25, 26].


DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 1122070/CA


PUC-RIo - Certificacdo Digital N° 1122070/CA

Capitulo 3. Fisica de Neutrinos 41

Outra fonte de neutrinos resulta da interacao de particulas energéticas
vindas do espago (raios cosmicos), com os nucleos atomicos da atmosfera
terrestre, criando chuveiros de particulas, muitas das quais sao instaveis
e decaem criando neutrinos. Os experimentos com neutrinos atmosféricos
comecaram em 1960 quando o objetivo principal destes era a confirmagao da
existéncia de neutrinos nos raios cosmicos. Classificados segundo seu método
de detegao, se tem experimentos com calorimetros tais como: KGF [27], Fréjus
[28, 29], Soudan 2 [29], NUSEX [30, 29|, Baksan [31], MACRO [32], MINOS
[33, 34], e experimentos com &gua como: Kamiokande/Super-Kamiokande [35]
e IMB [36], que utilizam radiagdo Cherenkov para a procura dos neutrinos.

As supernovas causadas por colapso gravitacional sao também fontes
valiosas de neutrinos pois 99% de sua energia é liberada através deles. A
producao de neutrinos em supernovas tem duas etapas: a primeira tem lugar
no comecgo do colapso estelar quando os elétrons sao absorvidos por protons
no processo de decaimento beta inverso e a segunda etapa ocorre durante a
continuagao do colapso e produz todos os trés tipos de neutrinos. Em 1987
os experimentos Kamiokande [37], IMB [38] e Baksan [39, 40] observaram
neutrinos a partir de tais fontes.

Nosso planeta em seu interior tem também arrumado varios ntcleos
atomicos radioativos que produzem antineutrinos. Entre os is6topos
radioativos mais abundantes na terra temos: 2*U, 2?Th e %K. Com
aproximadamente 20 mg de potassio-40, nosso corpo emite cerca de 330 milhoes
de neutrinos por dia. Além destas fontes naturais de neutrinos [41, 42, 43],
juntam-se aquelas produzidas pelo homem, como explosoes atdmicas, reatores
nucleares e aceleradores de particulas. As usinas nucleares sdo construidas
para geracao de energia elétrica comercial, assim os neutrinos produzidos sao
um produto secundéario e portanto possuem energias relativamente baixas.
Os aceleradores de particulas sao laboratorios onde se provocam colisoes a
altas energias para o estudo de interagoes fundamentais. Portanto os neutrinos
criados desta forma tém grandes energias. Entre os experimentos com reatores
estam: Bugey [31, 44|, Gosgen [45], Rovno [46], Savannah River [47], CHOOZ
[31, 48|, KamLAND |[31], Palo Verde [31], e aqueles com aceleradores: LSND
[31], KARMEN |[31], MiniBooNE [31],K2K [31], MINOS, OPERA [49], Minerva
[50, 51|, entre outros.

3.1
Propiedades dos neutrinos no modelo padrdo das particulas elementares
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Nas ultimas décadas, uma unificacao parcial de trés das quatro forcas
fundamentais da natureza, a eletromagnética, a fraca e a forte, foi conseguida
pricipalmente por Glashow, Weinberg e Salam, levando ao surgimento do
modelo padrao das particulas elementares. De acordo com este modelo, as
particulas elementares que nao possuem estrutura interna sao chamadas de
léptons e quarks. As particulas que tém estrutura interna sao chamadas de
hédrons e sao constituidas de quarks. Existem dois tipos de hddrons: barions
quando sao constituidos por trés quarks ou trés antiquarks, ou mésons quando
sao constituidos por um quark e um antiquark. Ha seis léptons: elétron (e™)
e neutrino elétronico (v.), mion (x) e neutrino muoénico (v,), tau (7) e seu
neutrino tadnico (v,); cada um destes pares de particulas estdo associados
de acordo com sua quiralidade, assim, os campos fermionicos de quiralidade

esquerda (¥) sao representados por dubletos de isospin fraco:

; Vi . -
LPE—() i=€ 1T (3.3)
i
L

J& que o neutrino s6 apresenta quiralidade esquerda, as componentes de

quiralidade direita dos campos fermionicos (W) sdo associadas em singletos:
WR = 6R7 ,LLR7 TR' (34>

No setor de quarks ha seis particulas, os quarks: up (u), down (d), charm
(c), estrange (s), top (t) e bottom (b), cuja associa¢do é analoga a de léptons,

com a diferenca que neste setor todos os campos fermionicos tém participagao:

e (3), (), 0),
dL s/, bL (3.5)

LDR = UR, dR, CR, SR, tR, bR.
Os quarks podem ser diferenciados com trés cores: vermelho, verde e azul.
As interagoes fundamentais ocorrem através das particulas mediadoras: fétons
para a interagao eletromagnética, glions para a interacao forte, e as particulas
W e Z9 para a interacao fraca.
Neutrinos desempenham um papel especial no modelo padrao e tém

caracteristicas bem definidas, tais como:
1. Spin 1/2.
2. Massa zero.

3. Helicidade negativa.
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4. Participam s6 das interagoes fraca e gravitacional.
5. Conservam o nimero leptonico!

6. Os anti-neutrinos tém as mesmas propiedades dos neutrinos exceto que

sua helicidade é positiva.

Como mencionado acima, a quiralidade e a helicidade de uma particula,
sao dois conceitos fundamentais que se tem que estudar para um melhor
entendimento das propriedades dos neutrinos, assim: a helicidade representa a

medida do spin na dire¢do do momento e é definida pelo operador helicidade:

—

h==L (3.6)
|71
. ) 0 o . .
onde p representa o momento da particula, ¥ = e 0 sao as matrizes de
o

Pauli. Dado que h? = 1, os autovalores deste operador sao: A = +1, Y e P tém
o mesmo sentido (helicidade positiva) e A = —1, onde e P sao antiparalelos
e portanto a helicidade é negativa.

A quiralidade é um conceito que esti relacionado com a rotacao da

particula, e esta definida pela matriz de quiralidade:

Y == (3.7)

que tem as seguintes propriedades:

{2 =0,
() =1, (38)
(") ="

Como (7°)? = 1, a matriz quiralidade tem dois autovalores: =1,

associados com as autofuncoes Vi e Wi as quais sao chamadas de campos

de mao direita e esquerda respectivamente.

VWR = +Vp,

i (3.9)
Y lI/L = —LDL.

Para uma particula de massa nula, os dois conceitos, quiralidade e
helicidade, sdo essencialmente equivalentes pois helicidade negativa (positiva)
corresponde exatamente a quiralidade esquerda (direita) sem mnenhuma

1O conceito do nimero leptonico foi introduzido em 1953 por Konopinski para explicar a

nao ocorréncia de alguns decaimentos. As particulas e, yt, T, Ve, vy, v, tém ntmero leptonico
+1, seus anti-particulas ntimero leptonico —1 e os quarks ntimero leptonico 0.
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aproximacao. Dentro do cenério do modelo padrao, neutrinos tém helicidade
negativa e portanto sao representados por campos de quiralidade esquerda.
Este resultado pode ser visto no experimento realizado em 1958 por Goldhaber
e seus colaboradores no qual se verificou explicitamente a quiralidade esquerda
do neutrino [52|, ou de forma indireta, pelo experimento de C. S. Wu e seus
colaboradores realizado em 1957 [53, 54|, que estudaram o decaimento do

ntcleo de Cobalto:
0Co - Ni+e +7,. (3.10)

Neste processo, o nticleo de Cobalto foi polarizado por meio de um
campo eletromagnético externo de tal forma que o momento angular do
nicleo de cobalto e do nicleo de Niquel de valor 5 e 4 (em unidades de
h) respectivamente estivessem alinhados na dire¢do do campo externo. Por
conservacao do momento o par elétron-antineutrino tem que ter um momento
angular de 1 na direcao do campo. Observou-se que o elétron sempre se movia
na direcao contraria ao campo, assim que o antineutrino deve se movimentar na
direcao do campo magnético. Estes resultados levaram a concluir que o elétron
criado neste processo possui helicidade negativa, enquanto o antineutrino sai
com helicidade positiva e, assim este processo so cria elétrons de quiralidade
esquerda e antineutrinos de quiralidade direita. O fato que s6 se observem
antineutrinos de quiralidade esquerda nestes processos é prova de que a simetria
de paridade é violada.

Além da helicidade e da quiralidade, neutrinos possuem outra
caracteristica muito mais importante: a massa. No modelo padrao das
particulas elementares, os léptons carregados e os quarks sao particulas
de Dirac como consequéncia da conservacao da carga elétrica e, portanto,
obedecem a equacao de Dirac e sao descritos por espinores complexos de quatro
componentes. Neste modelo os neutrinos nao tém massa, o que os diferenga dos
outros férmions. Porém é possivel descrevé-los dentro deste cenario matemaético
usando dois espinores complexos de duas componentes, chamados espinores de
Weyl.

3.1.1
Neutrinos de Weyl

Neutrinos de Weyl sdo particulas de spin 1/2 e massa nula que

apresentam um tnico estado de helicidade. 2 Helicidade nao ¢ conservada sob

2A particula terd sempre helicidade negativa, enquanto a antiparticula serd sempre de
helicidade positiva. Estes sao os dois graus de liberdade que apresenta um neutrino de Weyl.
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transformacoes de Lorentz, portanto a tnica forma de um neutrino preservar
sua identidade para qualquer observador inercial, € mover se & velocidade da
luz, ou seja ter massa nula.

Os neutrinos de Weyl sao descritos por um espinor de duas componentes,
que sao as projecoes quirais de um operador de campo de quatro componentes

¥ = Uy + Vp,, através dos operadores de projecao:

1 5
PR: +’y7
2 (3.11)
l—n
PL: 9
2

quesatisfazem:PR—i-PL:l,(PR)2:PR,(PL)zzPLePRPL:PLPRzo.

Consequentemente um neutrino de Weyl sera:

P — ¥ se a helicidade ¢ — 1, (3.12)
0 se a helicidade é + 1,
e seu correspondente antineutrino:
Pl — ¥  se a helicidade é + 1, (3.13)
0 se a helicidade é — 1.

Para verificar que um espinor de Weyl tem s6 duas componentes
independentes, é preciso escrever os operadores de projecao na representacao

quiral e por conseguinte:

Pr— (1 0), Py - (0 0), (314)
0 0 01

Se além disso o espinor de quatro componentes é escrito nesta

(&R
U= (&) : (3.15)

sendo &g e & espinores de duas componentes, com (3.14) sobre (3.15), se

representacao como:

mostra que os campos de quiralidade esquerda ¥y, e de quiralidade direita ¥

sO tém duas componentes independentes:

_(¢r (0
@) (Y e

O modelo padrao das particulas elementares é uma teoria muito
sofisticada que identifica as particulas elementares e suas intera¢oes com grande
sucesso. Por outro lado, a descoberta da oscilacao de sabor dos neutrinos, ao

longo de sua propagacao no vacuo ou na matéria, implica que neutrinos sao
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particulas massivas, portanto nao podem ser descritos por espinores de Weyl.
Assim, a necessidade de determinar de que forma estas particulas adquirem
massa, e obviamente quais sao os valores destas massas, isto indica que o
modelo padrao precisa ser modificado ou estendido. Como os neutrinos tém
massa, eles deveriam ser como qualquer outro férmion e por conseguinte
ser representados por espinores de Dirac. Além disso, existe outra diferenca
fundamental entre neutrinos e os demais férmions. Neutrinos nao tém carga

elétrica entao eles poderiam ter espinores de Majorana ao invés de Dirac.

3.2
Neutrinos massivos

2

A massa dos neutrinos é um topico de muito interesse na fisica de
neutrinos. Desde a proposta de Pauli, a massa dos neutrinos tem sido estudada,
tanto em teoria como na parte experimental. Experimentos como: Homestake,
IMB, Kamiokande, Super-Kamiokande entre outros, comfirmaram a existéncia
de oscilagoes de sabor. Hoje devido a esses experimentos, sabemos que os
neutrinos tém massa. Ainda nao se conhecem quais sao os valores das massas,
mas hé os seguintes limites superiores para as massas dos neutrinos: v, v, v,

obtidos em intimeros e variados experimentos cinematicos [55]:

m,, < 2eV, my, < 0,19 MeV, m,, < 18,2 MeV. (3.17)

Os resultados dos experimentos de oscilagao também fornecem medidas

para as diferenas quadradas das massas dos neutrinos:

Am3, = 17,9758 x 10776V, (3.18)
Am3, = 2,258 x 10736V, (3.19)
Am?2, ~ 2,2 x 107%eV?, (3.20)

Para hierarquia normal m3 > my > my, Am3, indica que a massa ms
¢ maior ou igual a 0.045 eV e Am3, mostra que my seria maior ou igual a
0.009 eV. Embora se consegue colocar limites de massa inferiores para ms e
mg, nao se pode dizer nada da massa m, que pode ser zero.

Por outro lado, a cosmologia também pode dar informacgao sobre o limite
superior de massa dos neutrinos, mas estes resultados dependem do modelo

cosmologico usado, o que causa grandes imprecisoes.
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3.2.1
Neutrinos de Dirac
Neutrinos sao particulas de spin 1/2 e por conseguinte descritos por uma

densidade Lagrangeana
L=V (iv"d, —m)V, (3.21)

onde m é a massa do neutrino e ¥ = Wi + ¥y um espinor de quatro
componentes; dois estados de quiralidade (esquerda e direita) para os estados

de particula e antiparticula:

U, = PW, Wr=Pr¥, VS =Ppuw® WS =P w° (3.22)

onde W = £.C¥T & o espinor conjugado (transformado sob conjugacio da
carga) com |£|2 =1, C =iy e ¥ = ¥i40,
Usando as propriedades do operador projegao definido em (3.11) e os

campos quirais de mao esquerda e mao direita, temos:

U = (Pr¥) = (PR¥) Y’ = 0T PRy =0ty 0pP, =0 P,

_ _ (3.23)
W, = (PW) = (P0)y° = TPy = w0 P, = WPy,
assim os seguintes produtos na Lagrangeana sao nulos:
Z'@R’Y’uaMWL == i@PLv“ﬁuPLu’/ == i@v“@MPRPLlI/ = 0,
Z'@L’}/HGMWR = Z'@PR’YMGHPRW = Z.LE’}/“auPLPRW = 0, (3 24)
m@RWR = le:/PLPRW = 0, ‘
m@LWL == m@PRPLW = 0,
e finalmente a densidade Lagrangeana pode ser escrita como:
L = z’@Ry“@#WR + Z'@L’}/'ua#kp[/ —m (@RWL + LELLDR) . (325)
A din&mica do neutrino é dada pela equacao de Dirac
(iv*0, —m)¥ =0, (3.26)
ou
z'fy“au%g = m@L, (327)

ify“aqu = mLPR, (328)
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Da teoria quantica de campos se conhece que a solugao mais geral para a
equacao de Dirac corresponde a uma expansao de Fourier em termos de ondas
planas, associadas com a soma de todos os estados de momento e de spin.

Portanto o campo ¥ (x) pode se escrever como:

i) = [ S (e ) (329)
V (2m)32F /2

onde as(p) é um operador que aniquila uma particula de momento p e spin s
na dire¢io do movimento. De forma similar, bl(p) cria uma antiparticula. Os
espinores ug € vs 820 as solugoes de onda plana para energia positiva e negativa,

respectivamente.
No modelo padrao as massas dos neutrinos podem ser obtidas extendendo
o conteudo de particulas da teoria, onde além dos campos ja existentes

(equagoes (3.3) e (3.4)), se considera aos neutrinos de mao direita como
singletos de SU(2)

VeR, ViR, VrR, (330)

de forma tal que possa ser construido um termo de massa do tipo:

,CD = — Z LﬁiRMijkij + h.C, (331)
1,0 =€, T

onde h.c denota ao conjugado Hermitiano do primeiro termo. Definendo as

matrizes
VeR Ver
LPR = VuR (§] !pL = VuL y (332)
VrR Vrr

o termo de massa de Dirac pode ser escrito como:

»CD = —@RMWL + h.C, (333)

Este termo pode se reduzir a forma padrao diagonalizando a matriz de
massa M através de uma transformacao biunitaria M = VmUT, onde V e U

sao matrizes unitarias e m uma matriz cujos elementos sao definidos como:
mg; = mj(i-j com 1, 2 0. (334)

Consequentemente
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ED = —@RvaTWL + h.C,

= —W_’mej/: + h.c, (3'35>
= —U'my¥’,
onde:

Este tipo de termo de massa conecta as componentes de mao esquerda
e direita do mesmo campo e além disso é invariante de Lorentz e Hermitiano,
assim os autovalores de m que representam a massa dos neutrinos de Dirac

Sao reais.

3.2.2
Neutrinos de Majorana

Um neutrino é de Majorana se é sua propria antiparticula. Isto se reflete
no namero de graus de liberdade: enquanto um neutrino de Dirac tem quatro,

o neutrino de Majorana s6 tem dois:
Up =0 W, =Ug. (3.37)

Para entender melhor considere um neutrino de helicidade negativa em
nosso sistema de referéncia. Supondo que o neutrino tem massa, entao ha
um observador que se move mais rapido que ele e portanto vé um neutrino
de helicidade positiva. Por outro lado, se a teoria que descreve neutrinos
¢ invariante sob CPT, deve existir o conjugado CPT?: um neutrino de
helicidade positiva. Como os neutrinos nao possuem carga elétrica, particula
e antiparticula sao iguais e o observador esta vendo o conjugado CPT do
neutrino de helicidade negativa. Assim o neutrino de Majorama tem dois graus
de liberdade: neutrino de helicidade negativa, neutrino de helicidade positiva.

Aplicando conjugagao da carga na equagao (3.29) tem-se:

) = d3—p U 6—ip~x aT v eip.w
v [ TEE, 2, (O Gl 0)er) (339

Assim ¢ possivel comparar (3.38) e (3.29) obtendo: a, = &b, e bl = £.al,

quando substituidos na Eq. (3.29), obtemos o campo de Majorana

3Simetria carga-paridade-inversao temporal.
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Uy () = / —/i?)p — > (as(p)us(p)e™" + Eal(p)va(p)e™™) . (3.39)
(2m)32F ey

Vé-se que, comparando com a Eq.(3.29), se escreveu &.af em lugar de af,
significando que particula é igual a antiparticula, exceto por um fator de fase.
Ao postular que o neutrino seja seu propria antiparticula poderia se esperar
que: ¥ = ¥, de modo esta fase pode ser entendida como fase de criacdo da
particula de Majorama.

Neutrinos, como ja foi mencionado, constituem uma excecao importante.
Ao néao ter carga elétrica é possivel considerar outros tipos de termos de massa
além do termo particula antiparticula dado anteriormente. Estes novos termos
de massa contém dois campos de neutrino (ou dois de antineutrinos), e portanto
violam o niimero fermiénico, mas sao permitidos por invaridncia de Lorentz.

Se sao incluidos os campos conjugados de carga V¢ tem-se os seguintes
invariantes: WeWe, U¥¢ e W. O termo YUW° é equivalente ao termo de Dirac
YW, os termos YW e U sdao Hermitianos conjugados, assim pode-se escrever

o termo de massa de Majorana como:
1 - _ 1 -
Ly = —3 (MWW + mIW) = —§mW6W + h.c. (3.40)

Usando as projecoes quirais de mao esquerda e direita pode-se escrever

dois termos da Lagrangeana que dotaram de massa as particulas, sendo estes

1 _ _ 1
LoE = —5mR (iR + Wr¥y) = —5maliVe+ he, (3.41)

1 _ _ 1 -
Loh = —5mL (g, + W Wy,) = _§meng + h.c. (3.42)

Este tipo de termo de massa conecta as componentes de mao esquerda e
direita de campos conjugados, sendo m a massa de Majorana. Em geral os dois
termos de massa, do tipo Dirac e Majorana podem existir ao mesmo tempo
e, assim a partir das equagoes (3.35), (3.41) e (3.42) tem-se uma Lagrangeana

mais geral que é formada pelos termos de Dirac e Majorana:

- - 1 - - 1 _ -
Loy = —mp (Tl + Vi Wr)—gmiyy (ViWs + r¥E) —smyy (Va¥p + Vily)
(3.43)
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Neste caso, existe um mecanismo interessante que explica porqué as
massas dos neutrinos sao muito pequenas. Este mecanismo é chamado o

mecanismo de Seesaw [56, 57].

3.3
Oscilacdes de neutrinos no vacuo

A oscilagao de neutrinos foi proposta por Bruno Pontecorvo no final
dos anos 50 [58]. Sabemos que a oscilagdo é um fendémeno quéntico onde a
probabilidade de medir um determinado sabor tem uma dependéncia periodica
com a propagacao do neutrino. Como consequéncia, um neutrino originalmente
criado como neutrino eletréonico pode ser detectado como neutrino muoénico ou
tadnico. Experimentos parecem confirmar que o fenémeno de oscilagao ¢ a
melhor explicag¢ao para o chamado problema do neutrino solar [17], descoberto
pelo experimento de Homestake em 1968, e também para o problema do
neutrino atmosférico [59].

Neutrinos sao criados como autoestados de sabor v, v, e v, que podem
ou nao corresponder a autoestados da Hamiltoniana definidos como v, 15 € 3

e, por conseguinte:
Hlv) = Ek|vi), (3.44)

com autovalor de energia Ej = /p?> +m} e massas my, my e ms. Isto leva a
duas bases, a partir das quais o estado |v,) que descreve um neutrino de sabor
a e que evolui para um sabor § ap6s um tempo ¢, pode se representar como

uma superposicao de estados de massa, isto é:

3

valt)) = 3. UL ) com a = e pr (3.45)
k=1

tal que
Vo (t =0)) = |va), (3.46)

Aqui U é chamada de matriz matriz de Maki-Nakagawa-Sakata (MNS)
e descreve a mistura dos diferentes sabores de neutrinos. Como existem trés
sabores, a matriz MNS é 3 x 3 e esta constituida por rotagoes parametrizadas
pelos angulos de mistura 62,613 e f23 em acordo com a Figura (3.2). Assim a

matriz UL\ ¢ para neutrinos de Dirac ¢ definida como:
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Figura 3.2: Representagao grafica da relagdo entre sabores de neutrinos e auto-
estados de massa, através dos angulos de mistura 619,013 e 0a3.

1 0 0 C13 0 813€_i¢ C12 si2 O
Uiins =1 0 ¢z s 0 1 0 —s12 c12 0
0 —so3 co3 —s13€¢® 0 c13 0 0 1
C12€13 $12C13 size”
= —S812€23 — 0128238136i¢ C12€23 — 8128238136i¢ 523C13 ) (347)
S12523 — C12C23513€"  —c1a823 — S12C23513€" Cosci3

onde ¢;; = cosb;; e s;; = sin 6;; para mistura de dois neutrinos massivos ¢, j. ¢
¢ a fase de violagao da simetria carga-paridade (CP). No caso de neutrinos de
Majorama a matriz de mistura sao adicionadas duas fases complexas (a; e az),

de violacao CP e, portanto, definida por:

et 0 0
Uilvs =Ulins x| 0 €2 0 |. (3.48)
0 0 1

Por outro lado, como a matriz de mistura é unitaria: ), U;,Uy; = 0, ¢ possivél
expressar os autoestados de massa como uma superposicao de sabores e substituir

estes na Eq.(3.45) para assim obter:

va(t)) = Z Z Ule BeUg | |vg) com a=epu,7.  (3.49)
526,/1,7 k:1»273

Da equagao anterior pode-se definir a amplitude A,,,,,;, da transi¢ao do sabor
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« para o sabor 8 da seguinte forma:

Ay (t) = wslva(t) = 3 UUse 4, (3.50)
k

por conseguinte a probabilidade desta transicao ocorrer é dada por:
Plla—)llﬁ (t) = |Al/a4)1/5 (t)‘Z = Z UékUBkUajUﬁ*je_i(Ek_Ej)t- (3.51)
kj

Admitindo que os neutrinos sdo particulas ultra-relativisticas, a energia pode-
2
se aproximar como: Fp ~ E + % Se além disso define-se a diferenca quadrada de
massa por
2 2 2
a probabilidade pode ser expressa como

2
Amk-

Py (8) = Y UsgUsiUajUgje ™ 728 . (3.53)
kj

Em experimentos de oscilagao, o tempo de voo do neutrino nao é medido
mas sim o comprimento entre a fonte e o detector; portanto, ao ser o neutrino uma
particula relativistica se pode aproximar o tempo ao comprimento = e escrever a

probabilidade como:

2
Amkj

Pypsvy (@) =Y UnUppUajUpze ™ 28 7. (3.54)
kj

Para que exista oscilacdo entre sabores de neutrinos, obrigatoriamente

UnUsg, #0e Amij # 0, ou seja os neutrinos tém que possuir massa.

3.4
Cosmologia de neutrinos

Cosmologia de neutrinos é o estudo de todos os efeitos em observaveis
cosmologicos devido & presenca dos neutrinos cosmicos de fundo e das propriedades
intrinsecas que eles possuem. De acordo com o modelo padrao da fisica de particulas
e a cosmologia, os neutrinos em um comego estavam em equilibrio térmico com
o plasma cosmolégico, ou seja a taxa de interagdo com as outras particulas que
compoém o plasma é maior que a taxa de expansao do universo, deste modo,
os neutrinos contribuem para a densidade de energia total do universo, regulando
assim a taxa de expansao. Na época da nucleossintese, as contribui¢oes a densidade
de energia por parte de bérions, matéria escura e energia escura sao despreziveis
comparadas com as contribugdes dos fotons, elétrons, e neutrinos. Assim, neutrinos
e antineutrinos elétronicos jogam um papel importante na regulacao da produgao
dos elementos formados neste perfodo da evolucio do universo, principalmente “He,

o segundo elemento mais abundante no universo. Um excesso de neutrinos com
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relagdo ao ntimero de antineutrinos ou vice-versa, mudaria a razao de néutrons a
protons durante a nucleossintese primordial, portanto modificando a predi¢ao deste
elemento. Hoje, a nucleossintese primordial e a CMB provéem as tnicas provas do
fundo cosmico de neutrinos.

Neutrinos ao possuir massa pequena e participar s6 das interagoes fracas, sao
as segundas particulas mais abundantes no universo depois dos fétons. Na atualidade
a densidade de nimero de fétons em acordo com as medidas da CMB Eq.(2.45) é:

Py0 _3
Ny, = 3];? ~ 370 cm ™7, (3.55)

por conseguinte na cosmologia padrao, a densidade de ntimero de neutinos césmicos

para qualquer sabor pode ser expresada em termos de n, como:
3 -3
ny, +ng = o~ 100 cm ™. (3.56)

Igual que os fétons, os neutrinos foram criados nos primérdios do universo e
estavam em equilibrio térmico com as outras particulas quando a temperatura caiu
para kT =~ 1 MeV [1], eles se desacoplaram do plasma césmico. A uma temperatura
de kT ~ 0,5 MeV, pares elétron-positron foram aniquilados e os raios « resultantes
incrementam a temperatura dos fétons, mas nao a temperatura dos neutrinos, que ja
estavam desacoplados naquela época, consequéntemente a temperatura dos neutrinos
é menor que a correspondente aos fétons por uma quantidade determinada pela

conservagao da entropia:
(Se + S’y)antes = (S’y)depoisa (357)

onde S, é a entropia do par elétron-positron, S, a entropia dos fotons e as palavras
antes e depois se referem ao tempo antes e depois da aniquilagdo dos pares elétron-

positron. Para determinar a entropia, considere que em um universo em expansao, a

primeira lei da termodinamica, aplicada a um elemento de volume co-moévil V = a2,

implica que:
TdS = d(pV) + pdV = d[(p+p)V] — Vdp, (3.58)

onde p é a densidade de energia e p a pressao. Além disso a condigao de integrabilidade

9s 928 .
arov = aver Produz:

dp
T — . 3.59
g =Pt (3.59)

assim, substituindo a Eq.(3.59) na Eq.(3.58) se obtem:

as = ~d(p+pv) - LTIV

(ptp))
— 4|
T dl'=d

T2 7zt constante| . (3.60)
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Isto é, exceto por uma constante, a entropia por unidade de volume co-mévil:

_ptp
S = —-.

T (3.61)

Devido que os componentes do plasma primordial? estarem todos em equilibrio
térmico, pode-se definir a temperatura deste como sendo aquela dos fétons e,
portanto, ter sua densidade de energia dada por:

g77r2T4

.62
o, (362)

p:

onde g é o nimero de graus de liberdade total devido as particulas que compoem

nesse momento o plasma primordial, isto é:

Bose Fermi

9= g+ g > g (3.63)
A %

~ Antes do aniquilamento: g = gy + £(ge+ + go-) =2+ 5(2+2) = L1

— Apos do aniquilamento: g = g, = 2.

Lembrando a equacao de estado p = % p, para um gas de particulas relativisticas
e usando as equagoes (3.61), (3.62) e (3.57), a relagao da temperatura do plasma antes

e depois da aniquilacao sera:
(gTs)antes = (gTj)depoisa (364)

Substituindo os valores encontrados em (3.63) na Eq.(3.64) e considerando
que a temperatura dos neutrinos e dos fétons antes do aniquilamento eram iguais, se

obtem:

11 1/3 11 1/3
T’y,depois = <4> T'y,antes — T’y = <4) T,. (365)

Devido a expansdo do universo, a temperatura decai com o inverso do fator de
escala, a temperatura atual dos neutrinos de fundo césmico é:

TI/OZ

)

AN\ 1/3
<11) T, = (1,9454 + 0,0004) K. (3.66)

3.4.1
Densidade de energia dos neutrinos

Neutrinos no universo primordial estdo em equilibrio térmico com as outras

componentes do plasma césmico; isto é devido & grande densidade de ntimero de

4Particulas relativisticas tais como fotons, elétrons y positrons, exceto neutrinos que ja
estavam desacoplados do plasma césmico


DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 1122070/CA


PUC-RIo - Certificacdo Digital N° 1122070/CA

Capitulo 3. Fisica de Neutrinos 56

particulas (n), cuja taxa de interacao (I' ~ (on); o : secao transversal) é maior que
a taxa de expansao do universo. Enquanto neutrinos estao em equilibrio, sua fungao
de disribuicao estd dada pela estatistica de Fermi-Dirac:

1
eBo—p)/Ty 4 17

fl/(El/aTI/) = (3'67)

onde E, = /p2+m?2 é a energia do neutrino e pu, seu potencial quimico. Em
equilibrio térmico, particula e antiparticula tém potenciais de igual magnitude e

sinais opostos, portanto:
w4+ p=0. (3.68)

No caso do neutrino, se existir uma assimetria particula-antiparticula, o
potencial quimico associado com os neutrinos de fundo coésmico sera diferente de
zero, mas se esta diferenca existe espera-se seja muito pequena, da ordem do niimero
bariénico: 101, Assim a assimetria mencionada nao tem conseqiiencias observéveis,
portanto é uma boa aproximagcao dizer que p, ~ 0 [60].

Por outro lado, neutrinos devido a expansao do universo desacoplam-se do
plasma primordial preservando a forma da fungao de distribuigao Eq.(3.67). Isto é,
se num tempo tg se tem uma quantidade dN = f,d37d>p de neutrinos num volume
propio d37 e com momentum entre p’e P+ dp, depois de um tempo dt, o ntimero de
neutrinos deve ser o mesmo, dado que eles nao interagem com as demais componentes
do plasma césmico. Enquanto, o volume que os contem é incrementado num fator
(“(t0+dt) > 3, o momentum diminui de acordo com a(“(to)

a(to) to+dt)’
de distribuicao é conservada no tempo.

conseqiientemente a fungao

Com a Eq.(3.67) e os resultados discutidos anteriormente podemos definir a

fungao densidade de energia dos neutrinos de fundo coésmico [1], como:

00 .2 2 2
po(T,) = Gv / pvi\md (3.69)
0

epu/Tu 1 V-

E possivel ter solucoes analiticas desta equacao, segundo a natureza do neutrino
a saber: como particula relativistica (m, < T,) e portanto antes do desacoplamento

ou como particula nao relativistica (m, > T) ap6s desacoplamento.

3.4.1.1
Neutrino nao-relativistico

Depois do desacoplamento, quando a temperatura do universo torna-se
comparavél com a massa do neutrino e por conseguinte m, > T, o neutrino &
uma particula nao relativistica p, < m,. Mesmo que neutrinos sejam hoje nao
relativisticos, eles sdo descritos pela funcao de distribuicao da Eq.(3.67), a qual

é usada para descrever a distribuicdo de neutrinos relativisticos. Para achar uma
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solugdo neste caso, se faz uma expansao em séries da raiz \/p2 + m2 em torno da

quantidade p,/m,, que é pequena quando comparado com 1:

2
\/p12,+m,2j%ml,<1+ p”2+...). (3.70)

2m;

Conservando s6 os dois primeiros termos da expansao, a densidade de energia

pode ser expressa como:

gpmy > p;% dp,, 9v /OO pﬁ dp,,
1) = . 3.71
pr(T) 212 /0 epr/Tv 41 + 4m2my, Jo  err/Tv 41 ( )

A fim de resolver as integrais presentes na equacao anterior, é util definir as
variaveis adimensionais R = m,, /T, e £ = p,/T,; substituindo estas novas variaveis

na Eq.(3.71) temos:

g RTS [ €2 d¢ g/ T [ ¢tde
J(R,T),) = . 72
po(B 1) 2r2 J, €+ 1 " 4R o ef+1 (372)

Estas integrais podem se calcular usando a férmula 3.411.3 da referéncia [61]:

_ 3Rg,T)¢(3) | 459, T/¢(5)

J(R.T)) = , 3.73
p1 P2
onde ((n) ¢ a fungdo zeta de Riemman, definida por {(n) = £ 4 5= + 5= + -, com

¢(2) = 1,6449, ¢(3) = 1,20205, ((4) = 1,0823 ¢ ¢(5) = 1,03692. Usando (3.66), hoje

a densidade de neutrinos nao relativisticos é:

6,2796 x 107° | eV

pp(my) = [345,132m, + 7 (3.74)
— my cm
o1 —_———
p2

onde o valor da massa é medido em €eV.

Devido a que a Eq.(3.74) constitui s6 uma solugao aproximada da Eq.(3.69)
no caso em que 1., < m,,, ¢ necessario investigar onde a fungao tem validade, para
isto fixamos a precisdo do valor da densidade de energia tal que a contribui¢do do

segundo termo da Eq.(3.74) seja dum ordens de grandeza menor que o primeiro, ou

seja:
1072="2
p1’
10-2 — 1,8195 x 1077 (3.75)

m2
A Figura (3.3) mostra a dependéncia dayfra(;zio p2/p1 com relagao & massa do
neutrino. Se m, < 4,26 x 1073 eV, o valor da fracdo é muito maior que 0,01 e a
aproximacao deixa de ser vélida ja que o segundo termo de Eq.(3.74) poderia ser
comparavel com o primeiro termo e assim deveria levar-se em conta mais termos na

série.
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Figura 3.3: Grafico da variagao da fragdo pa/p1 com relagdo & massa do neutrino
para Ty < m,. A linha tracejada mostra o valor pa/p; = 0,01 que estamos usando
para cortar a fungdo da densidade de energia.

Por outra parte, sabemos que é possivel dar & massa do neutrino um limite
superior usando argumentos cosmolégicos. A combinacdo de CMB, estruturas a
grande escala e medidas de distdncia excluem um vasto intervalo de massas
comparado com os valores dados pelos experimentos de decaimento beta, mas a
escolha do modelo cosmolégico e a combinagao de dados experimentais variam
fortemente o tamanho do intervalo. Para um modelo plano e com trés familias de
neutrinos, a melhor restrigdo para a massa total do neutrino »_ m, (somada para
todos os auto-estados de massa) estd em torno de 0,3 €V com uma confiabilidade
do 95% [11]. Entretanto, como > m, deve ser do que 0,06 ¢V para hierarquia
normal o intervalo de validade da equagao (3.74) se reduz aproximadamente para
0,06 <m, <0,3 eV. Assim, como a densidade de energia do neutrino é uma fungao
da temperatura e implicitamente da massa, podemos fixar alguns valores tais como:
m, = 0,02; 0,04; 0,06; 0,08; 0,01 eV para ver o comportamento da densidade em

funcao da temperatura. Este comportamento ¢ indicado na Figura (3.4).

3.4.1.2
Neutrino relativistico

Em equilibrio térmico no plasma primordial neutrinos, fétons e elétrons sao
particulas relativisticas e portanto p, > m,. Neste caso a soluc¢ao da Eq.(3.69) pode
ser estimada fazendo a seguinte aproximagao:

2

\/mg+pyzpy<1+my+...). (3.76)

2p2
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Figura 3.4: Densidade de energia em fungdo da temperatura para diferentes massas
do neutrino: m, = 0,02; 0,04; 0,06; 0,08; 0,1 V.

Novamente, s6 levamos em conta os dois primeiros termos da expansao devido
que m,/p, ser uma quantidade muito pequena quando comparada com 1. Desta

forma a densidade de energia é aproximadamente:

[e%s) 3
9v Pydpy gum DPudpy
pu(Tu) = /0 / (377)

27‘[‘2 epu/Tu + 1 epu/TV + ]_

ou escrita em termos das variaveis R e £ como:

g T, [ &d¢ N g R*T}) /°° £d¢
0

R, T,
pu )= 272 Jy et +1 472 es+ 17

(3.78)

Estas integrais podem-se calcular usando a férmula 3.411.3 da referéncia [61], assim

tem-se:

219, TJC(4) | g R2TIC(2)

T,
PR, T)) = 82 82

(3.79)

Finalmente usando (3.66) podemos expresar a densidade de energia em fungao

da temperatura dos fétons:

V
pv(R,z) = |0,1823(1 4+ 2)* + 0,0132(1 + 2)* R? CGF (3.80)
p1 P2

Mesmo que no caso nao relativistico a Eq.(3.79) constitui uma solugao
aproximada da Eq.(3.69) quando T, > m,,, portanto a validade desta equacao pode-

se estabelecer fazendo pa/p1 = 1072, isto é:
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Figura 3.5: Grafico da variagao da fragdo pa/p1 respeito de R para T, > m,. A
linha tracejada mostra o valor pa/p; = 0.01 que estamos usando para cortar a fungdo
da densidade de energia.

1072="2
P1 (3.81)
1072 = 0,072 R%.

A Figura (3.5) mostra a dependéncia da fracao pa/p1 com relagdo a R. Se
R > 0,3717, o valor da fragdo é muito maior que 0,01 e a aproximacao deixa de ser
valida.

Com os resultados dados pelas equagoes (3.73) e (3.79), podemos agora definir
nossa funcao densidade de energia de neutrinos como funcao do parametro R e assim

analisar o comportamento do neutrino com qualquer valor de massa.

219, T;¢(4) N g R?T}((2)

82 872 =097

4 oo 4/1+(

65—1—1

3Rg,Ty¢(3) | 459,T,¢(5)
\ 472 8T2R

R > 25,44,
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4
Lentes Gravitacionais

A propagagdo da luz em nosso Universo é influenciada pelos campos
gravitacionais de objetos massivos, este fendomeno é conhecido como lenteamento
gravitacional ou miragens gravitacionais [62].

Parece ter sido Newton o primeiro em perceber que os raios de luz podem
ser curvados na vizinhanga de um objeto massivo, assim é manifestado em seu livro
Opticks publicado em 1704 [2].

O primeiro célculo conhecido acerca da deflexao da luz foi realizado por Henry
Cavendish em 1784, no entanto esta conta nao foi publicada. Soldner em 1801, em
seu artigo "Uber die Ablenkung eines Lichtstrahls von seiner geradlinigen Bewegung
durch die Attraktion eines Weltkorpers, an welchem er nahe vorbeigeht"!, calculou
a Orbita de um corpo com velocidade constante V', que passa proximo de uma masa
esférica M, com um pardmetro de impacto b, e encontrou que o caminho do corpo é

desviado um angulo?

2GM

Em 1911 Einstein obteve o mesmo valor do angulo de deflexdo para o caso
da luz a partir do principio de equivaléncia e a suposicao de uma métrica espacial
Euclidiana. Em 1912 ele encontra as equagoes fundamentais para o lenteamento
estelar a partir da relatividade geral e o dngulo de desvio, sendo este duas vezes o
valor Newtoniano [63].

Em 1921, durante o eclipse total do 29 de maio, duas equipes lideradas por
Arthur Eddington realizaram medi¢oes simultineas em duas regides equatoriais
diferentes: Sobral no Brasil e Ilha do Principe no golfo de Guinea.

Comparando as posicoes relativas das estrelas durante o eclipse com as posigoes
das mesmas estrelas medidas na auséncia do campo do sol, verificou-se que as estrelas
mais préximas ao sol sao ligeiramente deslocadas de suas posi¢oes normais. Os dois
grupos de astronomos mediram valores semelhantes, correspondendo a uma pequena
variagao de 1,75”. Os resultados destas expedicoes fizeram da relatividade geral uma
teoria confidvel e popular.

'Relativo & deflexdo de um raio de luz do seu caminho reto, devido & atraccio de um

COrpo massivo.
2Este resultado é conhecido como o valor Newtoniano do angulo de deflexao.
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As contribuigoes neste campo da ciéncia tém sido significativas. Entre elas
estdo os trabalhos de Laplace, Cavendish, Eddinton, Mandel quiem foi a primeira
pessoa a dizer que a acao da gravidade de um corpo massivo sobre a luz era
semelhante a refracdo desta produzida por uma lente O6ptica e chamou ao arranjo:
lente gravitacional (LG).

Em 1984 Chwolson previu a existéncia de estrelas duplas ficticeas pelo
lenteamento gravitacional estrela-estrela e disse que se houvesse um alinhamento
entre as estrelas e o observador, seria gerada uma imagem tipo anel. Esta foi a
primeira vez em que o fendémeno hoje conhecido como anel de Einstein foi observado.

Em 1937 Fritz Zwincky no artigo "Nebulae as gravitational lens", menciona a
possibilidade de usar lentes gravitacionais como um telescépio césmico e indica como
as galdxias podiam curvar a luz e criar maltiplas imagens da fonte. Zwincky também
faz referéncia & amplificagao do fluxo e a utilizagdo deste fenémeno para estudar a
estrutura em grande escala do Universo. Contudo, a primeira evidéncia observacional
[64] de lentes gravitacionais so6 foi obtida por Walsh et al. em 1979, com a descoberta
de imagens multiplas de QSOs. As primeiras observagoes de arcos gravitacionais,
produzidos pela regiao central de aglomerados de galaxias, foram feitas por Soucail
et al. em 1987 (Abell 370) e por Lynds e Petrosian (1986, 1989, C12244).

Nos tltimos anos, com os avangos na tecnologia, numerosos trabalhos neste
campo tém produzido mudancas na forma de ver o universo, tanto em grande escala
quanto em nossa vizinhanga galactica. Em particular, o lenteamento gravitacional
¢ uma ferramenta muito util que compreende a descoberta de planetas, anélise da

radiacao cosmica de fundo, matéria escura entre outras.

4.1
Teoria do lenteamento gravitacional

Uma situagao caracteristica considerada no lenteamento gravitacional é
apresentada na Figura (4.1), Onde uma distribui¢cdo de masa a um redshift z;, (ou
distancia do didmetro angular Dy), desvia os raios de luz emitidos por uma fonte
que estd em um redshift zg (ou distancia do didmetro angular Dg). Se nao houver
outros defletores perto da linha de visada,? e se a extensdao da massa ao longo desta
é muito menor do que a distancia de didmetro angular Dy, da lente ao observador e a
distancia D¢ do deflector a fonte, os raios de luz curvados na vizinhanca do defletor
podem ser aproximados por dois raios retos com uma dobra perto do defletor. A
magnitude e a direcdo desta dobra sao descritas pelo dngulo de deflexdo &, o qual
depende da distribuicdo da massa do deflector ¥ e do pardmetro de impacto £ do
raio de luz (distancia de maxima aproximagao do raio a lente).

Na descricao geral da teoria das lentes gravitacionais, é conveniente definir
dois planos hipotéticos transversais a linha de visada do observador. Os planos sao

3Linha que tem como pontos ao observador e & lente, também é conhecida como eixo
otico.
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Linha de Visada

Dy,

Dis

Ds

Figura 4.1: Desvio gravitacional da luz devido & presenca de uma distribuigao de
massa(lente). A fonte ¢ observada em uma posi¢ao aparente 6, distante um angulo

-

(6 — B) da posicao verdadeira 5. A distancia || medida no plano da lente entre o
eixo Otico e a trajetéria nao perturbada do raio de luz é o pardmetro de impacto e
& € o angulo de deflexao.

descritos em coordenadas cartesianas e passam através da fonte e do defletor, por
conseguinte, sdo chamados plano da fonte e plano da lente.

A posicao da fonte em relacdo a um sistema de coordenadas cartesianas
estrategicamente localizado no seu préprio plano é ((z,(y). Da mesma forma no
plano da lente, a posi¢ao para uma das imagens associadas com a fonte é (§;,&,).
Como as componentes acima sao muito pequenos em comparagao com as distancias
a cada um dos planos,* a posicdo pode ser escrita em termos dos angulos que a fonte
e a imagem fazem com o eixo 6tico, assim as coordenadas da fonte e da imagem sao

(Bz, By) € (0z,0y) respectivamente.

4.1.1
Angulo de deflexdo para uma massa pontual

O angulo de deflexao pode ser obtido a partir do conhecimento da trajetéria dos
raios de luz. Estes na presenca de um campo gravitacional, movem-se de tal forma que
a acao é maximizada ao longo do seu caminho z#, o qual pode-se parametrizar com
um pardmetro afim® \. Nestas condicdes, as equaces de movimento correspondem
a geodésicas nulas da métrica e, portanto:

A2zt p dx® dzP

da® da” _ 1.2
oz Tles T =Y (4.2)

Este conjunto de equagbes requerem o conhecimento da métrica e,
conseqiientemente, da distribuicdo de massa que atua como lente. Para determinar
o angulo de deflex@o considera-se primeiro a deflexdo por uma massa pontual. Neste

4 Aproximacao de angulo pequeno.

5No caso de uma particula massiva, o intervalo infinitesimal entre dois pontos ao longo
do caminho seguido por ela tem uma dependéncia linear no parametro afim.
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caso a métrica é esfericamente simétrica e o elemento de linha é dado pela métrica
de Schwarzschild:

oM 2MG\
ds® = <1 - f) Adt? — <1 — G) dr® — r2df? — r’sin® 0d¢®.  (4.3)

re rc2

Devido a simetria da lente, pode-se estudar somente o comportamento de um
raio de luz que esteja confinado no plano formado pelo observador, a lente e a fonte.
Assim, assumindo a massa pontual no centro das coordenadas, podemos adotar o
plano 6 = 7 /2 para o caminho da luz [65]|. Definido este plano, as geodésicas nulas
da métrica de Schwarzschild sao obtidas achando primeiro as componentes nao-nulas

dos sfmbolos de Christoffel e, por conseguinte:

(4.4)

MG MG -MG
FO — 1 — 2. 1
n T @ o) tw = aaeler = M) T = o oGy
MG ) 2MG .
1%2:(7” 2 >a F33:_<T_ 2 ) F%2:F§2:;7

Assim, a equagao (4.2) para as geodésicas se transforma no seguinte conjunto

de quatro equacoes acopladas:

cd*t MG cdt dr d 2MG\ cdt
N V(Y = S (122 Y g @)
dX\?  r(c?r—2MG) \ dA A dA cAr ) dA

d2r IMGY [ dp\> MG ar\* MG, ,
- — |7 — ) | < | + =T
d\? c? d\ r(c?r — 2MG) \ dA ctr3

(4.6)
2
_2MG) <j§> _o.
d*6
d>¢ 2 (dr dp\  1d 2do\
d/\2+<d)\) (w) - m( dA) =0 (48)

Como os componentes da métrica de Schwarzschild nao dependem das
coordenadas t e ¢, as equagoes (4.5) e (4.8), tém associadas as seguientes integrais

de movimento:

2MG\ cdt
<1 - ) dx £ (49)
do
222 =L 4.10
P =L (4.10)

onde a constante F pode ser associada com a energia e a constante L com o momento

angular. Ainda ¢ possivel adicionar outra grandeza que se conserva [6]. A derivada
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. . a B8 . . .
covariante da quantidade gag‘%dd%, ao longo da trajetéria percorrida pelo raio de

luz,

dxt dz® dx®
ax \ BTN T »

_ dm# dxa ﬁ +I‘/3 E
R R AW LN

+ @ @ _|_I‘O‘ dia
Job~ x| \an PR

dz® da®
9B ax (0
_ o da® deBJr g dxdx"] da? dea+ o dx7dzt]
TIBTN a2 ey A | TP ane ey A | T
dz® deP

mostra que efetivamente, g.g ¢ uma constante de movimento e para

dx dx
fétons é igual a zero. Assim:

cdt 2+ dr 2+ do 2_0
goo d)\ g11 d)\ 933 d)\ =V,
IMGY [ cdt)? oMG\ ' (dr\?  , [(do\?
e N (L N Tt ) 2 (22) 2o 411
( 2r ) (dA) ( 2r ) (d)\) " (d)\) 0 (4.11)

Multiptlicando a Eq.(4.12)r por (1 — 2%7?) e substituindo as relagoes para

o momento angular e a energia escalada como E = 2,

e apo6s ter combinando o
resultado obtido com a Eq.(4.10), acha-se que a dependéncia de ¢ com a coordenada

radial é dada pela seguinte equagao:

dr

(7“2> \/1 L 1_M)

rc2

(4.12)

A méxima aproximagao do raio & fonte ocorre a uma distancia r = r,,, com
¢ = P € d ¢ = 0. Nestas condigbes, o momento angular pode ser escrito em fungao
de 7, como:

T'm
L=—79——. (4.13)

1— 2MG

c2rm

Neste ponto, é conveniente fazer uma mudanca de varidvel x = *, para assim
simplificar a Eq.(4.12).

— P =

(4.14)

/\/1—:[:2 e (] - a3)

2MG

onde ¢ é o valor assintotico da coordenada ¢ e ry =

Quando 1, >> 5, é possivel obter a seguinte solu(;ao [4]:
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Om — Poo = 5+ —. (4.15)

A variacao total em ¢ quando r diminui de infinito para r,, e depois novamente
aumenta ao infinito, é o dobro da mudanga de infinito para r,, isto é 2|¢;, — dool-
Em auséncia de gravidade, a luz segue um caminho em linha recta, assim este valor
corresponde a 7, portanto, o angulo de deflexao da 6rbita, quando o raio passa através

de um espago-tempo curvo, é:
& = 2|py, — doo| — 7. (4.16)

Substituindo Eq.(4.15) em Eq.(4.16), o dngulo da deflexdo do raio de luz sob

influéncia do um objeto massivo com simetria esférica é dado pela igualdade

AMG

c2ry,

(4.17)

a =

4.1.2
Angulo de deflexdo para distribuicdes de massa

Se, ao invés de uma fonte pontual, a lente é uma distribuicdo de massa
estendida p(¥), o Angulo de deflexao pode ser obtido integrando os desvios individuais
devido a todos os elementos que constituem & lente. Se a extensdo da massa ao longo
da linha de visao é pequena em comparagao com as distdncias Dy e Dyg, é uma
boa aproximacao considerar a massa projetada sobre o plano da lente e, portanto,
considerar que os raios de luz sdo desviados somente neste plano. Esta simplificagdo
é chamada aproximagcao de lentes finas.

A massa projetada é descrita por 2(5) (densidade de superficie), que pode ser
calculada pela integragao da densidade de volume p(Z), ao longo do eixo 6ptico, o

qual para facilitar as contas se faz coincidir com eixo z, portanto:
2@ = [ a2 (418)

O angulo de deflexdo é uma superposi¢ao de dngulos de Einstein (4.17) para
massas pontuais dm = ¥(£)d?¢. De modo que este pode ser expresso como um vetor
em duas dimensoes. Uma boa explicagao para a seguiente igualdade encontra-se na
referéncia [66]:

aé) = ﬁ /d%’z(é)w. (4.19)
¢ € —¢&'?

Na teoria das lentes gravitacionais o angulo de desvio Eq.(4.19), é
freqiientemente escrito em fungdo do potencial gravitacional, projetado no plano

da lente:
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W(E) = / dz B(E. 2). (4.20)

Na igualdade anterior, ®(Z) é o potencial gravitacional em 3 dimensoes gerado
pela distribuicdo de massa que atua como defletor. A densidade de superficie Z(g)
relaciona-se com este potencial através da equagao de Poisson: ngp(f) = 47‘(’G2(§),
a qual pode escrever-se como como uma equacao integral se é considerada a funcao
de Green G(£,&) = In ]5 g |, associada com a equagao diferencial ng(E, &) =

271 G2 (€ — €). Consequentemente:

w@=2a/ﬁ%®@wmf—§L (4.21)

= —

Lembrando a relagao vetorial V|| = {77 ¢ tomando o gradiente de P(€), é
possivel obter uma equacao que conecte o angulo de desvio com o potencial. Tal

relacao é mostrada a seguir:

'%w@=ﬂG/f€ﬂ5WﬁM§—@7

L1 L
g / () ]

=2G | d*¢'5(E €9 :
/ ()K*FP (4.22)
8(€) = 5Vew(d)

4.1.3
Equacdo da lente

E possivel achar uma relacio entre a posicao angular de uma fonte nao lenteada
e a posicao das imagens, se os raios de luz emitidos a partir da fonte sdo perturbados
por um campo gravitacional. Tendo em mente o esquema da Figura (4.1), a equagao

da lente pode ser escrita em forma geral como:
F=0-a, (4.23)

- _ Dpg? 7_ £ ~ . .
onde @ = Do e 0= TR A equagéo acima representa a condi¢do para que um

raio de luz que vem da fonte e passa perto da lente chegue até o observador.

A fim de escrever a Eq.(4.23) em termos do potencial projetado, é conveniente

redimensionar ¥ (§) como segue:

1= (%) (5 ) vd, (424

Isto permite escrever @ = VgW(#) e portanto a equagao da lente como fungao

do potencial gravitacional reduzido V¥ é:
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B=0-Vyu(h). (4.25)

Para uma distribuicao de massa em particular, a equacdao da lente pode ter
mais de uma solucao devido que ela nao é linear em 6, é possivel ter mais de
uma imagem para uma posi¢ado determinada da fonte. Em geral, s6 se tem imagens

miltiplas se a densidade superficial da lente for superior & densidade critica definida

c? Dg
47G D1 Drg

a densidade critica diminui com o inverso da distancia D =

. Esta é a condicao para o fenémeno de lentes fortes. Como
DpDprs
Dg

Ccomo g =
, ¢ mais facil
observar imagens multiplas de fontes mais distantes.

A aplicacdo mais simples da equacdo da lente é para uma massa de

Shwarzschild, em cujo caso a Eq.(4.23) se reduz a:
62 — B — 6% = 0, (4.26)

onde O = 1/% ¢ o angulo de Einstein (ele produz uma escala natural para
descrever o lenteamento), sua proje¢ao no plano da lente define um anel de radio
Rp = 6Dy, correspondente & imagem observada no caso de uma fonte localizada

em [ = 0. A Eq.(4.24) em geral tem duas solugdes reais correspondentes a duas

el—;<5+\/52+4%),
02=;<6—\/52+49?;>.

Estas estao localizadas em lados opostos da fonte e tém uma separagao angular:

imagens fisicas da fonte:

(4.27)

AG = 0; — 0y = 8% + 46%)Y/2. (4.28)

4.1.4
Convergéncia, cisalhamento e magnificacido

E conhecido que, durante a deflexdo da luz, ndo ha emissdo ou absorcio de
energia, assim de acordo com o teorema de Liouville 2], o lenteamento gravitacional
conserva o brilho superficial mas altera o dngulo solido aparente da fonte. O fluxo
total recebido pelo observador de uma imagem produzida pelo lenteamento muda
em proporcao & razao entre as areas da imagem e da fonte, resultando em uma

magnificagao dada por:

I, area da imagem (4.29)

I,  area da fonte

onde I, é o fluxo total emitido pela fonte e I, é o fluxo observado, correspondente

a sua imagem. Assim, considerando uma fonte infinitesimal em S subtendendo um
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angulo sélido 2g, e uma imagem em g que subtende um angulo sélido §2;, pode

obter-se a seguinte expressao analitica para a magnificagao:

L1 _ As (Di)?
/’1’ AL DS )

e (4.30)
eti

d

Y

onde Ag e A, sao areas medidas no plano da fonte e no plano da lente, associadas
como os angulos 2g e €2; respectivamente.
As imagens que vemos sao distorcidas respeito & forma que apresenta a fonte

na auséncia de lenteamento. Esta distor¢ao é descrita pela matriz Jacobiana:

_ OB
Aij = a0;’
9 .
= %[9’ ;(0)],
Do ()
% = = 0, (4.31)
_s v
! 00;00;°

que pode ser escrita como:

A= ( L=k=m = ) (4.32)

-2 1-—k+m
onde

1
== — Vo),
2 (4.33)

Yo =V 12 =V,
sao as componentes do cisalhamento e k esta relacionado com a equacao de Poisson

da seguinte maneira:

—

KO = V3N ()

(4.34)
1
=5 (T +¥),
e é chamado de convergéncia. Logo a magnificacao é dada por:
1
(4.35)

f= g
(1—k)? = |v[?

k somente afeta o tamanho da imagem e portanto sua magnificagao e v somente
a distoce. Para uma lente de Schwarzschild a magnificagao em fungao da localizagao

da imagem e o angulo de Einstein é:


DBD
PUC-Rio - Certificação Digital Nº 1122070/CA


PUC-RIo - Certificacdo Digital N° 1122070/CA

Capitulo 4. Lentes Gravitacionais 70

pt=1- <99E>4 (4.36)

Como se mostra na Eq.(4.36), o fator de magnificagdo é uma fungao de g e,
por conseguinte, no plano da lente pode ter sinal positivo ou negativo. Dependendo
do sinal de i, as imagens da fonte tém paridade positiva, negativa ou zero no caso
especial em que a magnificagdo tende ao infinito.

No plano da lente, ha regides onde p tém sinais opostos e estao separadas por
curvas em que pu — 0o. Estas curvas s@o chamadas curvas criticas e suas imagens no
plano da fonte s@o conhecidas como causticas. Assim, a caustica é a imagem da curva
critica formada pela acdo do mapeamento do plano da lente no plano de visualizagao

do observador.

4.2
Principio de Fermat

Como a fonte e 0 observador estao fixos em z = z; e z = 0 para um caso tipico
de lenteamento gravitacional, é possivel construir uma integral de caminho que meca
o tempo de chegada dos raios ao observador para cada um dos possiveis trajetos. O
principio de Fermat afirma que a luz s6 ird viajar ao longo do caminho que minimize

este tempo e, portanto

i7.511/2
6/dt = 6/ <1 — Qigx)> [gz]ﬁcff)\] d\ =0, (4.37)

¢ valido para um raio de luz que segue uma trajetéria z*(\) em um espago-tempo

representado pela métrica linearizada (aproximagao de campo fraco),
29 29 o
ds* = <1 + 2) Adt* — <1 - 2) gijdx'da’ . (4.38)
c c

O potencial Newtoniano ®(&), na maioria dos casos ¢ da ordem de 107°[67].
Considere-se agora uma familia de raios de luz propagando-se através de geodésicas
nulas da métrica (4.38), comegando o seu percurso na fonte e terminando em pontos
localizados no plano da lente e em seguida, ao longo de geodésicas nulas até o
observador, quem os recebe na posicao angular denotada por g. Para um destes
caminhos h& duas contribuigoes que aumentam o tempo de chegada ao observador

em relagdo ao tempo em auséncia da lente. Isto é mostrado a seguir.

4.2.1
Tempo de atraso geométrico

Com base nas aproximacoes que tém sido feitas, pode-se supor que os raios

de luz se comportam como se estivessem viajando através de um meio de indice de

~ — 29 (% e e . . .~
refragdo n(Z) = 1 — ng). Para minimizar o tempo, a luz tende a evitar as regioes
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em que o potencial é "negativo", entao é desviada em torno da distribui¢do de massa
da lente.

Como o angulo de deflexdo é pequeno, o caminho defletido é muito préximo
da linha OLS da figura (4.2), assim, p ~ Dp(0 — B) e w ~ dDr(0 — B),
portanto o tempo de atraso geométrico medido por um observador no plano da
lente é tgeo ~ 6DL(6 — )/c. Igualmente a Figura (4.2) mostra que 6 = &/2,
Q ~ Dg(8 — B) ~ &Drs e finalmente a expressao aproximada de t4, medida pelo

observador é escrita como:

DsDy 29
— 4.
S (0= ), (439)

tyeo = (14 21)

onde o fator (1+z) é devido ao desvio para o vermelho que a luz sofre como resultado

da expansao do universo.

Figura 4.2: Aumento no comprimento do caminho que segue a luz, como medido
no plano da lente.

4.2.2
Tempo de atraso gravitacional

Devido a que o espago-tempo é curvo na presenca de massas, o tempo de viagem
de um sinal de luz é maior do que seria em um espaco plano, isto é porque o potencial
associado com a distribui¢do de massa (lente) que gera o campo gravitacional reduz
a velocidade efetiva de propagagao dos sinais. Esta idéia foi proposta em 1964 por
Shapiro como evidéncia para a teoria da relatividade geral, e desde entao tem sido
verificada com grande sucesso.

Para calcular o tempo de Shapiro consideramos um raio de luz que viaja entre
dois pontos A e B em uma regiao onde hd um campo gravitacional descrito pela
Equagao (4.38). Assim, escrevendo em coordenadas cartesianas o intervalo espacial

e assumindo também que o raio se propaga ao longo do eixo z tem-se:
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1 [*B 2 [*B
tB—tAzc/ dz—CS/ Pdz.
z

ZA A
o %digw@ (4.40)
B A ¢ )., z 3 .

O segundo termo da equacao anterior corresponde ao tempo extra que a luz
emprega em atravessar a regiao [65], por conseguinte no referencial do observador o

tempo de atraso gravitacional é:

tgraw = (1 + 22) S 0(8). (1.41)

O tempo de atraso total o qual define uma superficie em duas dimensoes é

obtido pela soma das equagoes (4.39) e (4.41):

DsDr (1.~ =,
D <2w-5)-m>. (4.42)

tatraso = (1 + ZL)

De acordo com o principio de Fermat, para uma posi¢ao 5 da fonte, as imagens
0_; estao localizadas em pontos estacionarios de tu¢rqs0 €m relacdo a variacoes de
0. Na auséncia da lente, tqtraso € simplesmente um paraboléide e gera s6 uma
imagem localizada em 0 = 5 Com o aumento da densidade superficial de massa
correspondente & lente, aparecem novos méximos, minimos ou pontos de sela,
associados com novas imagens da fonte [65, 68]. Como exemplo a figura (4.3) a

seguir ilustra como é esta superficie, quando a massa defletora é uma lente pontual:
U =0%1n|0/0g|.

4.3
Modelos de lentes

As propriedades do lenteamento gravitacional de qualquer distribuicdo de
massa podem ser escritas em termos de integrais em duas dimensoes da densidade
de massa projetada no plano da lente e, portanto Equagcoes: (4.18), (4.21), (4.22),
(4.25) e (4.42). Em geral estas integrais ndo podem ser calculadas analiticamente,

mas dependendo do problema, oferecem simplificacées devido a simetria.

4.3.1
Esfera isotérmica com nicleo

Supondo que a distribuigao de massa corresponde a uma galaxia, um modelo
de lente simples e tutil para comegar é uma esféra isotémica, ou seja, um modelo com

densidade proporcional a 2

e curvas de rotacao planas. Para os fins deste trabalho,
o modelo que foi escolhido para estudar o comportamento do tempo de atraso é uma
esfera isotérmica com ntucleo. Ela tem uma densidade volumétrica de massa dada

pela distribuigao:
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Figura 4.3: Superficie do tempo de atraso para a Cruz de Einstein Q.502237+0305,
A luz de um quasar distante forma quatro imagens ao passar pelo campo gravitacional
de uma galaxia entre o quasar e a Terra [69, 70]. O quasar estd num desvio para o
vermelho zg = 1,695 ou aproximadamente Dg = 1791, 5Mpc de nbs, enquanto que a
galédxia estd a z;, = 0,0394 ou Dy, = 167, 3Mpc, a distancia entre o quasar e a galéxia
¢ Drg = 1730Mpc. A lente é modelada como uma massa pontual com 1.5x10'9M.

0.2

- 217G (r? + a?)’ (4.43)

p(r)

onde o pardmetro o é a velocidade de dispersdao das estrelas que forman a galéxia,
medida ao longo da linha de visada do observador. O raio a corresponde ao nicleo
da galaxia que é introduzido para evitar a singularidade em r = 0.

Escolhendo o eixo 6ptico ao longo do eixo z de um sistema de coordenadas
cartesianas com origem no plano da lente, pode-se achar a densidade projetada
integrando a Eq.(4.43) em relagdo a z no intervalo [—oo,00]. O procedimento é

mostrado a seguir:

5 o? /°° dz
G ) E+ &+ 22+ a?

(4.44)

Como &2 + 55 = £2, ¢ a magnitude do vetor de posicdo no plano da lente, a

densidade projetada fica em funcao de £ como:

o2 > dz o [ dz
)= 2rG /—oo 2+ 22+a? _7rG/0 (€2 + a?) + 2% (4.45)

A integral pode ser calculada usando a férmula 17.6.1 da referéncia |71]
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0.2

X(¢) = m ou, (4.46)
2(6) o (4.47)

T 26D 1 2

onde foi tomado £ = D0, assim como a = Dy f.. Uma galdxia real nao poderia
seguir a distribuicao de massa dada por (4.46), porque a massa total da galaxia seria
infinita|64]. Este pequeno problema pode ser resolvido se £ ¢ cortado em um valor

& = &p e portanto a massa encerrada em um circulo de radio &7 é :

B r B ol [ér &de

O resultado desta integral pode ser obtido usando a férmula 17.9.2 em |[71].

M(ér) = 722 [\/52 +a? — a} ou, (4.49)

(4.48)

M(0r) = ”“;DL [\/92 . ec} . (4.50)

Para calcular o potencial projetado reduzido ¥ (&), se tem em conta a simetria
esférica da lente, de modo que ndo importa em que direcao se escolhe o parametro
de impacto E Por conveniéncia na simplificacao das integrais, é considerando
ao longo do eixo &, sentido positivo. Seja { = & e 5’ = f’m% + f;j’, entao
€& = \/(5 &)+ 5/5 = \/5’2 +£2 — 2¢¢' ou em coordenadas polares |€ — /| =
\/5’2 + &2 — 2¢¢ cos . Com estes resultados a Eq.(4.24) pode ser reescrita como:

_AG Drs [ pireieng 1F_
V) =55, pg | TEEE) -,
4G D > / / / 2m / ;
ZCQDLL;S/O d§'s(€ )5/0 1H\/€2+§2—2§f cos pdop,
C2G Drs | ¢ i [T , (4.51)
—gDLDS{/O 4D [ e + ¢~ 266 cos )

0o 21
ISVl ¢ 2 2 /
+ /E de'S(ENe /0 In(€? + € — 2¢ cow)dso}-

Estas integrais podem ser calculadas usando a formula 4.224.14 em [61]. Para
a primeira integral o parametro de impacto £ é o maior entre £ e £, enquanto que

para a segunda integral o maior é &',

_87TG Drg ¢ Iy I o O iy o ¢t /
GER DLDS{/O (e me + [ agiee lng}. (145
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Devido a que a adigdo de uma constante no potencial nao afeta o valor
do angulo de deflex@o, pode ser incluido dentro dos parénteses o termo constante
— [, d¢'S(€)€E In ¢, com a finalidade de simplificar a integragio [64]:

3
¢l

Substituindo o valor da densidade superficial de massa dada pela Eq.(4.46), a

G DLS

\IJ(S): 62 DLDS

¢
/0 de's(€)¢ In (4.53)

expressao para o potencial toma a forma a seguir:

fo ¢ gae ¢ ¢ ngde
©=D, <n§/0 VEr+a2  Jo \/5’2+a2>’ 59

onde,

D
90_4 ﬁ(

B 7) . (4.55)

C

Assim finalmente, integrando por partes a segunda integral em Eq.(4.54) é

possivel achar o potencial ¥ para o modelo da esfera isotérmica com ntcleo:

V() = g(j: [\/52 +a?—aln(a+ &+ az)] ou, (4.56)

- [\/92 102 0.In(6. + /2 + 93)} , (4.57)

onde se utilizaram a defini¢do £ = Dyf e a = Dr0., e também foi omitido o termo
Dy0.1n Dy, por ser uma constante aditiva no potencial.

Com base na Equagao (4.56), o angulo de deflexao reduzido «(6) = |V (0)|

() = %] [\/02 102 - 90} ou, (4.58)

al€) =0 |1/1— (Z>2 - % . (4.59)

Os raios de luz que deixam a fonte e chegam ao observador devido & agao de

uma lente modelada com esfera isotérmica como nucleo seguem a equacao da lente:
F= {1 _ % (\/92 Ny )} . (4.60)

O tempo de atraso experimentado pelos raios de luz que chegam ao observador
pode ser calculado a partir da Equagao (4.42). Para facilitar os calculos, é conveniente
reescrevé-la como uma fungao do dngulo de deflexdo reduzido. Assim, a diferenga do

tempo de atraso entre duas imagens da fonte é:
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DrDg (1
At = to — 11 = (1 + Zl) Cg[ﬁ: {2(()&% — Oé%) — (\IIQ - \Ifl)} . (4.61)

Substituindo os valores das equacoes (4.56) e (4.59) em Eq.(4.61) se obtém:

2 2
_ Dy Dg 9(2) a\? a a\? a
At‘““”cms{z -(8) ) () €

& +a?
\/§2+a2 \/§1+a2—a1 < £3+a2> }

Quando a fonte estd em § = 0, a esfera isotérmica faz que os raios no plano

(4.62)

da lente formem um anel (curva critica) de radio angular 6, dado por:

2
02 = 6, [,/G?ﬁeg—f)c},ebﬂ :9,/1—990 (4.63)

Outra curva critica do modelo é obtida quando % = 0. A curva tem um raio

angular de:

0. 1.\ 1"
Or = /000, [ 50 (1 /14 9‘))] . (4.64)
0 c

Dependendo da localizacao da fonte, a equagao (4.60) tem uma ou trés imagens
como solugoes. Quando a posicao angular da fonte é maior do que 0 s6 é formada

uma imagem, pelo contrério, se < 6 sao formadas trés imagens.

4.3.2
Esfera isotérmica singular

Uma simplificacado do modelo da esfera isotérmica com niicleo é a esfera
isotérmica singular, que corresponde ao caso onde a = 0. A distribui¢do de massa é
dada pela seguinte densidade superficial:

2

o
Y= — 4.65
o (4.65)
A massa total para a lente, tendo em conta as restrigdes impostas em Eq.4.49
é:
2
o
Mer) = "5 (1.66)
Uma distribuicao deste tipo gera um potencial gravitacional dado por:
0o&
v —_—. 4.67
© =2 (4.67)

Um raio de luz na presenca desta lente sofre um desvio dado pela seguinte

igualdade
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o = 90. (4.68)

Para B < 6y, a esfera isotérmica produz duas imagens colineares de raios
angulares ; = 8+ 0g e 602 = [ — 6y, localizadas em lados opostos da fonte. A
imagem #; é um minimo da superficie do tempo de atraso e 0y corresponde a um

ponto de sela. A diferenca de tempo de atraso entre as imagens se pode calcular pela

relagao:

Dgty

At = (1
( -I-ZZ)CDLS

&2 — &1l (4.69)

Quando B > 6, s6 uma imagem é formada e corresponde ao ponto minimo da
superficie do tempo de atraso.

O comportamento da Eq.(4.69) é mostrado nas Figuras (4.4) e (4.5). Estes
dois graficos foram feitos na estrutura orientada a objetos para andlise de dados
ROOT, desenvolvida pelo CERN. Para isto foi necessario implementar a sub-rotina
Simpson na linguagem C-++ para calcular numericamente a distancia do didmetro
angular para a lente, a fonte e a distancia lente-fonte. A Figura (4.4) mostra o
isocontorno da superficie da diferenca do tempo de atraso projetado no plano da
lente, compilado para um sistema lente gravitacional formado por uma fonte num

desvio para o vermelho z; = 1,0 e uma lente modelada como esfera isotérmica

singular localizada em 2z, = 0,6 e com velocidade de dispersao de seus componentes
o = 124,356 km/s.

[//// \ \ - /
i /'/ N\ \ \\\\ //
os7/) \ \ /)
I/ \ \ /
t// \ \ 021
| \ L/

0.4

\\T
\
\

I

0.3

o
N
T

(arcsec)
8, (arcsec)
7

6}
(=}
T
— —
~
o
i
>

-0.fk
H
r\
E\
-0.21+)

l \
F\

e\ \
1!\\‘\\

[ ozt \ '''''' % :
|
/ R N /
/ / / 7\ ~———————
- 'I\ 11 |4 \ I I ’ | r_\._-\—_\ Il * L1 1 I Il !/
-0.4 -0.2 o 02 04 06 08 1 -0.1 o 0.1 0.2 0.3
0, (arcsec)

O, (arcsec)

Figura 4.4: Isocontorno da superficie da diferenca do tempo de atraso para um
sistema lente gravitacional formado por uma fonte em z; = 1,0 e uma lente

modelada como esfera isotérmica singular em zy, = 0,6 e com velocidade de dispersao
o = 124,356 km/s.
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O grafico da esquerda corresponde a 5 > 6, ou seja quando a posi¢ao da fonte
(Rg = 1,5 x 1073 Mpc) esta fora do raio de Einstein Rg = Dpfy = 1 x 1072 Mpc.
Neste caso a imagem é observada em (6,,6,) = (0.354”,0.072”). O grafico da direita
corresponde a 3 < 6y e, portanto Rg = 0,5 x 10~3 Mpec. Aqui, sdo observadas duas
imagens localizadas em (614, 01,) = (0.207,0.08”) e (624,62,) = (—065”,—0.030”)
respectivamente. A Figura (4.5) ¢ um zoom da Figura (4.4), com a finalidade de ver

melhor a formagao de imagens nos casos 3 > 0y e 8 < 6.

PUC-RIo - Certificacdo Digital N° 1122070/CA
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Figura 4.5: Zoom da Figura (4.4).
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5
Resultados

Neste capitulo vamos apresentar os resultados deste trabalho. O objetivo
é estudar a possivel influéncia da massa dos neutrinos em algumas aplicagoes
astrofisicas tais como a medida do tempo de atraso gravitacional para sinais de
luz que viajam até nés passando perto de uma galéxia, assim como o lenteamento
por buraco negro de uma fonte transitéria de neutrinos associada com explosao de
raios gama. A analise sera feita para diferentes modelos de lente: esfera isotérmica
singular e esfera isotérmica com nucleo quando a sinal é de luz e massa pontual
para o lenteamento de neutrinos. Assim de acordo com as Equagoes (4.26), (4.62)
e (4.69) o impacto da massa do neutrino na determinagao dessas grandezas esté
associado com a variacao da distancia do didmetro angular, por conseguinte primeiro
apresentados um estudo da medida da distancia do didmetro angular levando em
conta a funcdo densidade de energia para os neutrinos reliquia que hoje permeiam
nosso universo. Para isto graficamos em fung¢ao do desvio para o vermelho da lente a
diferenca fracionaria da distancia, onde a distancia para uma determinada massa é
comparada com o valor da distancia quando a massa do neutrino é considerada zero.
Isto é:
ADa(my,z)  |Da(my,z) — Da(0,2)]
D 4(0, 2) D4(0, 2) ’

(5.1)

Finalmente, analisamos se a variagao da distancia de diametro angular, devido
a4 massa dos neutrinos, tem algum efeito sobre a medi¢do do tempo de atraso

gravitacional definido nas segoes 4.2 e 4.3.

5.1
Distancia do didametro angular

Uma vez definida a fungdo densidade de energia dos neutrinos reliquia e
estabelecido os limites de suas aproximagoes, Eq.(3.73) e Eq.(3.79), podemos agora
calcular a expressao para o parametro densidade de energia de neutrinos difinido

como

Q, = @’ (5.2)
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Devido a que nosso principal objetivo consiste em investigar a influéncia da
massa do neutrino na medigao do tempo de atraso gravitacional de um sinal de
luz que é lensado por um objeto massivo cujo desvio para o vermelho é pequeno, é
suficiente considerar a aproximacao nao relativistica dado que hoje pelo menos dois

dos tipos de neutrinos sao nao relativisticos. Isto é:

3mugu TG (3) 5 459,1,0¢(5) 5
,=—""""" " (1 —" (1 , 5.3
o o

e assim, das equagoes Eq.(2.52), Eq.(2.65) e Eq.(2.67), a expressao final para a

distancia do diametro angular pode se escrever como:

DH # dz’
D = 5.4
a(2) 1+2z )y EZ)’ (5-4)

com

1/2

E(z) = [0+ 2)° + Qo1+ 2)" + QL o(1+2)° + Qmo(1+2)° + Qu] 7, (5.5)

Qm,o + Q;O + 912,70 + Q%g + Q) = 1. (5.6)

De acordo com a Eq.(5.6), podemos considerar dois casos para a analise da
distancia: caso 1) Q0 + 911,70 + QE’O = 0,317, e caso 2) Qp + Q,io + Q?,’O =0, 6859.

5.1.1
Condicao de normalizacdo quando sio fixos os parametros densidade de
energia de radiacdo e constante cosmoldgica

Os coeficientes 911,70 e Q,ao na Eq.(5.5) dependem do valor da massa do neutrino,
portanto a Eq.(5.4) serd em geral uma fungao da massa e do desvio para o vermelho,
D 4(my, z) como mostrado na Figura (5.1). Para ver o efeito da massa do neutrino
na medida da distdncia do didmetro angular, grafica se esta em fungao do desvio
para o vermelho para diferentes valores de massa, por exemplo: 0,06; 0,1; 0,3 eV
! estes graficos sio mostrados na Figura (5.2). Como ¢ dificil ver o efeito da massa
dos neutrinos na medida da distancia na Figura (5.2), para visualizar a grandeza do
efeito, sera necessério fazer o gréafico da diferenga fracionaria definida na Eq.(5.1).
Para isso, devemos primeiro calcular a forma que tem o parmetro densidade da
energia dos neutrinos no caso em que a massa é zero. Fazendo m, = 0 na Eq.(3.69)

tem-se:

INeste capitulo, a massa m, implica a soma das massas dos trés tipos de neutrinos.
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m, (ev) - z

Figura 5.1: Dependéncia da distancia do didmetro angular no desvio para o
vermelho e na massa do neutrino.
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Figura 5.2: Distancia do didmetro angular em fungao do desvio para o vermelho
para diferentes massas dos neutrinos. €2, o e 2 sao fixos.
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Figura 5.3: Diferenca fracionaria da distdncia do didmetro angular em funcao do
desvio para o vermelho para diferentes massas dos neutrinos. €2, g e {25 sao fixos.

R
T,) = 2~ R < — .
pu(Ty) 27r2/0 /T, 1P (5.7)

Para encontrar o parametro densidade de energia, dividimos a solugao da Eq.(5.7)
para o valor da densidade critica e, assim, obtemos:

_ 216, T)¢(4)

(T,
l/( V?Z) 87‘(2,00

(5.8)

A Figura (5.3) mostra a diferenca fracionaria da distancia do didmetro angular
em funcao do redshift para diferentes valores de massa. Podemos ver que dependendo
do valor da massa do neutrino, o valor da distdncia aumenta, mas a diferenca
fracionéaria é muito pequena, quase zero. Como exemplo temos que para z = 1 e

a massa dos neutrinos m, = 0.3eV, a diferenca fracionaria ¢ do ordem de 1073%.

5.1.2
Condic3o de normalizacdo quando sio fixos os paradmetros densidade de
energia de radiacdo e matéria nao relativista
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Esta hipétese nos permite abordar o caso extremo em que é esperado que o
efeito da massa do neutrino na medigao da distancia seja maximo pois Q} escala
com a fungdo de (1 + 2)?, enquanto que Q5 é constante. As Figuras (5.4) e (5.5)
mostram que realmente a distdncia aumenta com a massa do neutrino e que este
aumento é bem maior que o achado com a primeira suposi¢ao. Como exemplo temos
que para z = 1 e a massa dos neutrinos m, = 0,3eV, a diferenga fracionaria é

aproximadamente 1%
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Figura 5.4: Distancia do didmetro angular em funcao do desvio para o vermelho
para diferentes massas dos neutrinos. €2, o e 2, ¢ sdo fixos.
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Figura 5.5: Diferenga fracionaria da distdncia do didmetro angular em funcao do
desvio para o vermelho, para diferentes massas dos neutrinos. {2, e 2, o sao fixos.
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5.2
Deflexdo da luz por uma galaxia

A luz de objetos distantes pode fazer curva ao passar perto de uma distribuicao
de massa (lente). O efeito é maior quanto maior é a massa da lente e as distancias
entre ela, a fonte e o observador. O efeito é maximo se Dy, = Dyg.

Quando a lente é uma galaxia tipica ou um aglomerado de galéxias, ela
pode gerar um ou mais imagens cuja separagao ¢ possivel detectar pelos telescopios
terrestres. Além disso, as imagens sdo magnificadas varias vezes fazendo das lentes
gravitacionais uma ferramenta poderosa para sondar o universo.

Nas tltimas décadas, iniimeros trabalhos tanto teéricos quanto experimentais
tém tentado explorar ao méaximo o potencial desta ferramenta césmica. Entre eles
estao os artigos associados com a medi¢cao do tempo de atraso de sinais de luz que
chegam de fontes distantes, os quais sao desviados devido a presencia de uma galéxia

entre a fonte e o observador [72]. Nesta se¢do, vamos analisar a influéncia da massa
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Figura 5.6: Medida no plano da lente da variacao respeito a massa do neutrino
da diferenca do tempo de atraso de dois sinais de luz. A lente é modelada como
esfera isotérmica singular e é imposta a condicao de normalizacdo dos pardmetros
cosmoldgicos: €2, o + 911,70 + Qio =0,317.

do neutrino na estimativa desta medida quando a galaxia é modelada primeiro como
esfera isotérmica singular e depois como uma esfera isotérmica com ntcleo.

Para esta finalidade se estudou o sistema lente gravitacional QsO PG 1115+080
que consiste de um quasar a uma distdncia de cerca de 8 bilhdes de anos-luz
(zs = 1,722) na constelagdo de Leo e olha-se através de uma galaxia eliptica a uma
distancia de 3 bilhoes de anos-luz (z; = 0,311). O quasar é uma fonte de luz variavel

e a luz de cada uma de seus imagens atravessa um caminho diferente para chegar a
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Terra. A diferenga de tempo de atraso entre as imagens estudadas é aproximadamente
de 13 dias [73, 74].

5.2.1
Tempo de atraso gravitacional: modelo esfera isotérmica singular

Na Secao 4.3.2, vimos que a diferenca de tempo de atraso gravitacional entre
dois sinais luminosos emitidos pela mesma fonte e dada pela equagao (4.69), onde o

angulo de Einstein é dado por a Eq.(4.55). Isto é:

2
At(my,z) = (1 + ZL)47W

=3 |02 — 61|Dr(my, zL). (5.9)

Assim, para investigar se a massa do neutrino afeta esta diferenca de tempo,
é util fazer um grafico da diferencga fracionaria da grandeza dada pela equagao (5.9)
em func¢do da massa do neutrino.

Quando €, 0 + Qi,o + Qg,o = 0,317, a Figura (5.6) mostra que a porcentagem
de variacdo da diferenca de tempo do atraso é muito pequena, da ordem de 1074%,
portanto o efeito da massa do neutrino ¢ insignificante embora seja tomado >, m, ~ 1
eV para a soma das massas dos trés tipos de neutrinos [11].

Quando Q24 + Q}AO + an = 0,6859, o efeito é maior que no caso anterior, mas
o valor da diferenca fracionéria é pequeno, da ordem de um por cento para o limite

superior da soma da massa do neutrino. Este comportamento é mostrado na Figura

(5.7).
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Figura 5.7: Medida no plano da lente da variacao respeito & massa do neutrino
da diferenca do tempo de atraso de dois sinais de luz. A lente é modelada como
esfera isotérmica singular e é imposta a condi¢do de normalizacao dos pardmetros
cosmologicos: Qp + 911,70 +Q? o = 0,6859.
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5.2.2
Tempo de atraso gravitacional: modelo esfera isotérmica com nicleo

Quando a distribuicao de massa que atua como lente é modelada como esfera
isotérmica com ntucleo, a medida da diferenca dos tempos de atraso de dois raios de
luz emitidos pela mesma fonte é dada pela Equagao (4.62). Lembrando que: £ = D0,
a = Dr6. e que o angulo de Einstein é dado por a Eq.(4.55), podemos escrever At
como uma func¢do do desvio para o vermelho da lente e, portanto, como uma funcgéao

implicita da massa do neutrino. Isto é:

DyDpgn?c*(B — A
At:(1+ZL){8 LD )—DL<\/0§+92—\/0%+03—090>},

Dgc®
(5.10)
onde A, B e C sao definidas como:
5 2
) )
A= 1-(=) == 11
(5) -5 (5.11)
5 2
0. 0.
B= 1—(—=) —— 5.12
(%) -5 (5.12)

0.+ /02 + 02
Ol letVOBTo0) (5.13)
0, + /0% + 02

com o objetivo de facilitar a implementagao da rotina em C++, permitindo ver a
dependéncia de At em func¢ao do redshift da lente, deixando constante o desvio para
o vermelho da fonte.

As Figuras (5.8) e (5.9) mostram a variacao da diferenca fracionaria da
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Figura 5.8: Medida no plano da lente da variacao respeito & massa do neutrino
da diferenca do tempo de atraso de dois sinais de luz. A lente é modelada como
esfera isotérmica com nucleo e é imposta a condicao de normalizagao dos pardmetros
cosmoldgicos: Qo+ Q) + ngo =0,317.
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Figura 5.9: Medida no plano da lente da variacao respeito & massa do neutrino
da diferenca do tempo de atraso de dois sinais de luz. A lente é modelada como
esfera isotérmica com nucleo e é imposta a condi¢ao de normalizacao dos parametros
cosmologicos: 2y + Q},’O + QIQ,,O = 0,6859.

diferenca do tempo de atraso com relacdo & massa do neutrino para os casos
Qo + Qi,o + 912/,0 = 0,317 e Qp + Q;O + 9,2/70 = 0, 6859 respectivamente. Mais
uma vez vemos que o efeito da massa do neutrino na medi¢ao do tempo de atraso
gravitacional é muito pequeno, desprezivel para o primeiro caso e da ordem de uma
porcentagem para o segundo.

Comparando as Figuras (5.6) com (5.8) ou (5.7) com (5.9), que mostram a
dependéncia na massa da diferenca fracionaria da razao da diferenca do tempo
de atraso para dois sinais de luz no sistema QsO PG 11154080, vemos que sao

estritamente as mesmas.

5.3
Deflexdo de um feixe de neutrinos por um buraco negro supermacico

Devido a sua interacao fraca, os neutrinos podem escapar de regioes muito
densas como: o nicleo do Sol, as galaxias ou otras fontes cosmolbgicas de neutrinos,
e podem viajar até nos transportando informag@o sobre a sua origem. Assim o0s
neutrinos sdo a tnica prova dos fenémenos de grande energia no universo.

Até hoje, foram observados neutrinos solares, que levam 8 minutos em viajar
do centro do Sol até a fotosfera, ao contrario dos fétons que levam 100000 anos
para fazer a mesma viagem [21, 22|. Também em 1987 foram observados neutrinos
atribuidos a supernova SN1987A situada na Grande Nuvem de Magalhaes [37, 39]

e agora em 2013 no IceCube foram encontrados dois eventos em energias de 1 PeV,
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que é muito provavel que esses eventos correspondem a neutrinos que vem de fora
da galéaxia [75].

A observacao destes eventos torna a astrofisica de neutrinos uma area cada vez
mais importante. Por esta razao é necessario ampliar o estudo de lentes gravitacionais
para incluir lenteamento de neutrinos pois, como outras formas de matéria e energia,
tambeém estao sujeitos a interacao gravitacional. Estudos deste tipo ja foram feitos
para ou lenteamento gravitacional de neutrinos por estrelas e galaxias 76|, para
lenteamento de neutrinos de supernovas [77| e para fontes de neutrino transitorias
associadas com explosoes de raios gama.

Nesta segdo, com base no artigo de Ernesto Eiroa e Gustavo Romero [3],
estudamos a influéncia da massa do neutrino na medicdo do tempo de atraso
gravitacional para neutrinos lentados por um buraco negro de Schwarzschild quando
o pardmetro de impacto do neutrino é bem maior do que o raio da fotosfera
ry = 3GM /c?. Além disso, assumimos que os neutrinos seguem geodésicas nulas
da métrica de Schwarzschild devido ao fato que a massa deles é muito pequena,
entao na vizinhanga do buraco os neutrinos seguem o6rbitas circulares inestaveis. Sob
estas hipoteses o angulo de deflexdo é muito pequeno e pode ser aproximado em
& =4GM/(c*r ). Portanto pode-se modelar a lente como uma massa pontual, que é
o modelo mais simples que pode ser usado para descrever uma distribuicao de massa
com simetria esférica.

De acordo com as equagoes (4.17), (4.23), (4.26) e (4.42), para um neutrino que
satisfaga as condi¢bes acima o atraso no tempo de chegada do neutrino ao observador

é:

2GM | [(6g\> 0
tatraso = (]— + ZL)CT <0> —2In @ ] , (514)
com
4GM Dis
0 = —— . 1
d < c? > DpDsg (5.15)

Devido que as explosoes de raios gama (GRBs) s@o bom candidatos para a
produgao de neutrinos atmosféricos como resultado do decaimento em pions e muons
dos raios coésmicos de alta energia emitidos neste processo, considerarmos uma fonte
transitéria de neutrinos em zg =~ 1 formando um angulo 5 = 0,02” com a linha da
visada, portanto para uma lente de massa 3,3 x 108M, localizada em z7, = 0,3,
temos as imagens 6; = —0,0322” e 6 = 0,0522” cuja diferénca no tempo de atraso
entre elas € At = 7771,72 s

As Figuras (5.10) e (5.11) mostram o comportamento da diferenca fracionéria
em fun¢ao da massa do neutrino da diferenca do tempo de atraso At = |ty —t1| entre
as duas imagens de deflexdo fraca lentadas pelo buraco de 3,3 x 108 M, presente na

galéxia.
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Figura 5.10: Medida no plano da lente da variagdo da diferenca do tempo de
atraso de dois sinais com relacdo & massa do neutrino. A lente é modelada como
massa pontual e é imposta a condicao de normalizagao dos parametros cosmologicos:
Qo+ QLo+ 92,=0,317.
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Figura 5.11: Medida no plano da lente da variagdo da diferenga do tempo de
atraso de dois sinais com relagdo & massa do neutrino. A lente é modelada como
massa pontual e é imposta a condi¢ao de normalizagdao dos pardmetros cosmologicos:
Qr + Q)+ Q2 = 0,6859.

Observamos que a porcentagem da variacdo é da ordem de 107°% para
Qo + QLo+ Q2 = 0,317 € 1073% para Q) + Q5 + Q2 = 0,6859, 0 qual faz

desprezivel o efeito de massa do neutrino na medida de At.
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Conclusao

A observacao de sistemas de lente gravitacional e sua aplicacdo ao estudo de
diferentes topicos em astrofisica e cosmologia é um campo da fisica que tem atraido
muito interesse desde 1937, quando Fritz Zwincky menciono a posibilidade de usar
lentes gravitacionais como telescopios cosmicos. Hoje a deflexdo da luz de fontes
distantes devido a objetos macicos é uma das maiores ferramentas em cosmologia,
é um método de valor inestiméavel para a investigacao da fonte e da distribuicao de
massa do objeto defletor, independentemente de se trata de matéria escura ou visivel,
assim como também para a determinagao de pardmetros cosmologicos [78].

Nesta dissertacao foi estudado uma das propriedades do lentamento
gravitacional: o tempo de atraso, como ferramenta cosmolégica para estudar o
possivel efeito de atribuir massa aos neutrinos. O valor do atraso no tempo que leva
um feixe de luz em chegar & Terra, quando ele passa através da zona de influéncia
gravitacional de uma distribui¢do de massa, depende da medida da distancia do
didmetro angular que nos fornecemos para a lente, a fonte e a distancia lente-fonte,
portanto, no Capitulo 2, definimos esta distancia para o modelo cosmolégico padrao
sob a condicao de normalizacao €, 0 + 2,0 + 240 + Qp = 1.

Hoje, pela cosmologia e pelos experimentos de oscilagao de neutrinos sabemos
que pelo menos dois neutrinos sao massivos, por conseguinte dos resultados obtidos
na se¢ao 3.4 para a densidade de energia de neutrinos nao relativisticos se obtém que
2,0 ¢ uma funcao da massa do neutrino com valor diferente de zero. Diante desse
resultado, consideramos dois casos para a analise de distancia: o primeiro quando na
condicao de normalizacao sao fixos os parametros densidade de energia de radiagao e
constante cosmoldgica (€20 = 5,42 x 107°, O = 0,6825) e o segundo caso no qual
se fixam os paradmetros densidade de energia de radiagao e matéria nao relativista
(Qy0=5,42 x 107°, Q0 = 0,314).

Em ambos casos, observa-se que héa variagao no valor da distancia do didmetro
angular quando a massa do neutrino aumenta. Este efeito foi verificado fazendo
a diferenca fracionéaria da razao da disténcia do didmetro angular para os valores
de massa do neutrino: 0,06, 0,1 e 0,3 eV o que mostro que realmente existe
diferenca entre qualquer valor da distancia calculado com valor de massa do neutrino
e o valor da distancia quando a massa é zero. Para o primeiro caso, quando a

massa do neutrino nao é desprezivel, igual ou maior do que 0,06 ¢V, a suposigao
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Qo+ Qi,o + Q,%,O = 0,317 faz que o efeito de massa de neutrino seja muito pequeno
pois 911,70 varia em fungao de (1 + 2)3 na expressdo da distancia do diametro angular
oa igual que €, o, entao o tnico efeito notavel é dado por Qi,o ja ele varia como
(z + 1)>. Como exemplo temos que para z = 1 e m, = 0,3eV, a porcentagem da
variacao é aproximadamente 0,002%. No segundo caso, devido a que Q4 é constante
na expressao da distancia do diametro angular, o efeito de massa do neutrino é bem
maior ja que QIE’O e (212,70. Portanto para z = 1 e m,, = 0.3 €V tem-se uma porcentagem
de variacao de aproximadamente 1%.

Com os resultados obtidos para o efeito da massa de neutrinos na medida
da disténcia do didmetro angular, foi estimada a diferenca fracionaria da razao da
diferenca do tempo de atraso. Primeiro isto foi feito para sinais de luz emitidas pela
fonte do sistema de lente gravitacional QsO PG 1115+080 onde a lente foi modelada
primeiro como esfera isotérmica singular e depois como esfera isotérmica com nticleo.
Segundo, para neutrinos que passam pela vizinhanga de um buraco negro com um
parametro de impacto muito maior do que o raio de Schwarzschild, em cujo caso
o buraco pode ser modelado como uma massa pontual e gera dois imagens nao
relativisticas da fonte.

Podemos afirmar que independentemente do modelo de lente adotado e do
tipo de sinal estudado, o impacto da massa do neutrino para o tempo de atraso
gravitacional pode ser ignorado para o caso quando €2, e Q4 sao fixo. Tampoco
é possivel tirar alguma informacao significativa sobre a massa do neutrino se so
estudamos o tempo de atraso para algum sistema de lente gravitacional quando €2, o
e {2, 0 sao fixos na condicao de normalizacao para os parametros densidade de energia

das componentes de nosso universo, devido a que o efeito é pequeno.
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