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Apresentamos uma revisio de como as Supernovas do Tipo Ia (SN Ia) sdo utilizadas em Cosmologia para estimar
parametros dos modelos cosmolégicos. Em especifico, discutimos como elas ajudaram na mudancga de paradigma
observada na virada do século passado para este: o Universo estd em expansdo acelerada. Para isso, discutiremos
como delimitar parametros cosmolégicos, em especial o parametro de desaceleracdo, com a definicdo de um tipo
de distancia em cosmologia, que é calculada conhecendo a luminosidade de objetos astrofisicos. Desenvolvemos
um software para ser utilizado em conjunto com este artigo por professores em suas aulas ou orientagdes, bem
como por estudantes em seus estudos individuais. O SimECosmo, acrénimo para Simulador para o Ensino de
Cosmologia, possui interface com usuario e permite a visualizagdo de como os pardmetros cosmolégicos afetam
as previsdes dos modelos, comparando com dados de SN Ia das compilagdes Union 2.1 e Pantheon Sample.
Palavras-chave: Cosmologia, Expansao Acelerada, Supernovas, Simulagao.

We present a review of how Type Ia Supernovae (SN Ia) are used in cosmology to estimate cosmological
models parameters. In particular, we discuss how they helped with the paradigm shift observed at the turn of
the last century to this one: the Universe is in an accelerated expansion rate. For this, we will discuss how to
delimit cosmological parameters, especially the deceleration parameter, with the definition of a type of distance
in cosmology, which is calculated knowing the luminosity of astrophysical objects. We developed a software to
be used with this article by teachers in their classes or orientations, as well as by students in their individual
studies. The SimECosmo, acronym for Simulador para o Ensino de Cosmologia, has a user interface and allows
the visualization of how cosmological parameters affect model predictions, comparing with SN Ia data from the

Union 2.1 and Pantheon Sample compilations.
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1. Introducao

A Cosmologia moderna padréo, que encontra na Teoria
da Relatividade Geral (TRG) sua sustentagdo tedrica,
tem origem em 1917, quando Einstein aplicou sua recém
criada teoria e obteve uma solucdo estatica para o
Universo [I, p. 175-188], [2H4]. Contudo, a ideia de
um Universo estatico ndo duraria muito. J& na década
seguinte, algumas solugdes expansionistas foram obtidas
por Friedmann e Lemaitrd'] [6, OHIT]. Em 1929, Hubble
obtém a lei que leva seu nome, relacionando a velo-
cidade de afastamento das galdxias com sua distancia
ao Sol [I2]. Essa relacgio é obtida ao se associar o
redshift (desvio para o vermelho) observado das linhas

* Endereco de correspondéncia: iuribaranov@ifba.edu.br

1 Lemaitre inclusive obteve uma estimativa para a taxa de
expansdo em 1927 usando dados obtidos por Hubble em um tra-
balho publicado em francés [5], com recente tradugdo integral [6].
O préprio Lemaitre traduziu seu artigo para o inglés em 1931, mas
deixou de fora partes substanciais do texto original [7} [§].

Copyright by Sociedade Brasileira de Fisica. Printed in Brazil.

espectrais com a velocidade de recessdo (V =~ z¢, vélida
apenas para baixos redshift). Apds esses resultados,
a interpretacdo de um Universo em expansao ganhou
forca na recente comunidade de cosmoélogos, apesar de
Hubble nunca ter defendido essa ideia publicamente.
Um interessante debate sobre a histéria e como se
obtém a chamada Lei de Hubble pode ser encontrada
em [8, 13, [14].

Com a mudanca do paradigma, novos modelos surgem
para tentar explicar um Universo dinamico. A interpre-
tagdo do redshift cosmolégico levou a uma controvérsia
que perdurou por 20 anos. Dois principais modelos
cosmolégicos disputavam o posto de melhor explicagdo:
o modelo de Estado Estacionario, proposto por Her-
man Bondi, Tommy Gold e, independentemente, Fred
Hoyle [I5] [16], que supde que a matéria fosse criada
a uma taxa constante durante a evolu¢ao do Universo,
deixando a densidade de matéria constante apesar da
expansao, e o Big Bang quente, cujo o grande nome é
de George Gamow [I7], que propde que o Universo era
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mais quente e denso no passado. Esse debate comegou a
ser resolvido quando observagdes passaram a favorecer
o modelo do Big Bang quente. Um rico relato sobre a
histéria, desenvolvimento das teorias, seus fundadores
e observagoes da época pode ser encontrado em [I8]
p. 19-47].

O cendrio cosmico é composto por estes ingredientes:
um espaco-tempo dindmico permeado e influenciado
por um substrato composto por matéria e radiacao.
Estrelas, galaxias e estruturas cada vez mais complexas
sao resultado da evolugao desse substrato com o tempo.
Como veremos adiante, modelos desse tipo apresentam
sempre uma expansao desacelerada. Do ponto de vista
newtoniano, isso faz muito sentido, uma vez que a
forca gravitacional é sempre atrativa e a constante
cosmologica, que tinha um papel de forga repulsiva, ja
havia sido descartada. Contudo, alguns problemas ainda
apareceriam. A idade do Universo, calculada com os
valores da constante de Hubble da época, era sempre
menor do que a de alguns objetos presentes no cosmos
como, por exemplo, a propria Terra. Uma possivel
maneira de contornar esse problema seria reintroduzir
a constante cosmolédgica a fim de aumentar a idade do
Universo. Além disso, ja em 1975 algumas observacoes de
dados do diagrama de Hubble, em conjunto com vinculos
sobre a densidade do Universo e idade de galéxias,
indicavam uma expansao acelerada [19].

Se na década de 1920 o paradigma de Universo
estatico comegava a transicionar para um Universo di-
namico, ou seja, em expansao, no final do século passado
outra mudanca de paradigma foi iniciada. Em 1990,
Efstathiou et al. publicaram um trabalho que sugeria um
Universo plano com 80% do contetido energético sendo
responsavel por uma constante cosmolégica positiva [20].
No final da década de 1990, dois grupos, Supernova
Cosmology Project e High-z Supernova Search Team,
utilizando observagdes de Supernovas do Tipo Ia (SN
Ta), mostraram evidéncias mais contundentes para uma
expansio acelerada [21] [22]. Por essas descobertas Saul
Perlmutter, Brian Schmidt e Adam Riess foram agraci-
ados com o Prémio Nobel de 2011.

Neste trabalho, fazemos uma analise de como podemos
utilizar as SN Ia para determinar se o Universo estd em
expansao acelerada ou nao. Para isso, estruturamos este
artigo da seguinte maneira. Na Se¢ao[2]introduziremos as
equagoes basicas da cosmologia que serdo utilizadas ao
longo do trabalho. E nessa secdo que apresentamos o
modelo que melhor ajusta os dados, chamado ACDM,
bem como discutiremos quais sdo os parametros que o
descrevem. Como veremos na Se¢éo [3} definir distancias
em cosmologia nao é tao simples e, em geral, depende do
modelo cosmolégico utilizado. Por isso, podemos deter-
minar pardmetros cosmolédgicos a partir da observacao
de distancias. J4 na Secdo 4] descrevemos o que sao as
Supernovas do Tipo Ia e qual o mecanismo fisico por
trds da detonacao dessas estrelas. A técnica estatistica
que serd utilizada para obter os parametros que melhor
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ajustam os dados de SN Ia é descrita na Secao
Na Segao [f] mostramos os resultados obtidos a partir
da andlise de dados de SN Ia dos catalogos Union
2.1 [23] e Pantheon Sample [24]. Por fim, no Anexo
encontram-se as dedugdes necessarias para compreensao
da discussio de distancia de luminosidade e no Anexo B
apresentaremos o SimEComo, acrénimo para Simulador
para o Ensino de Cosmologia, um software de interagao
com usuario que auxilia na compreensao de como os
valores dos pardmetros cosmoldgicos alteram as previ-
soes dos observaveis fisicos, que pode ser usado como
ferramenta didatica para professores ou ser utilizada
diretamente por estudantes.

2. Equagées Basicas do Modelo ACDM

Esta secao tem como objetivo reunir as principais equa-
¢oes do modelo ACDM, a fim de estabelecer a notacao e
servir de guia para as préximas se¢oes. Nao deduziremos
todas elas, mas indicamos algumas referéncias para
o leitor interessado em obter as demonstragoes [25]
p. 43|, [26], p. 234], [27H30, p. 225].

A métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker
(FLRW) descreve um Universo homogéneo, isotrépico e
em expansao e pode ser escrita como

ds? = uvdxtdx”

dr? 2 192 22 2
——5 +r7df" + 1 sin” 0dg” |,

1—kr
(1)

em que g, sdo as componentes da métrica, a(t) é o
fator de escala - uma funcdo apenas do tempo que
codifica como as distancias evoluem com o tempo em
um Universo dindmico - e kK = 0,41 é a constante de
curvatura.

Se a métrica tem o papel de fornecer o pano de fundo
no qual os eventos acontecem, cabe ao tensor energia-
momento descrever a distribuicdo e fluxo de energia
e momento associados ao contetdo material/energético
que permeia o espago-tempo. Em Cosmologia, é usual
utilizar o tensor energia-momento de um fluido perfeito
para modelar o substrato material em largas escalas,

= c2dt? — a(t)? (

U, U
T/J«V = (pT +pT) 22 ~ - Y% g;,wa (2)

em que pr = » .p;j € pr = »_.p; sao a densidade
de energia e a pressdao totais do fluido e u* é a qua-
drivelocidade do fluido (para um observador comével,
u* = (c¢,0)). Chamamos a atencdo do leitor para o
fato de que algumas referéncias utilizam a letra p para
a densidade de massa da matéria e € para densidade
de energia. Essas quantidades estdao relacionadas pela
famosa expressdo E = mc?, ou seja, € = pc?. Além disso,
é comum encontrarmos textos que utilizam a convengao
c = 1, que pode levar a alguma confusdao na hora de se
comparar as unidades de medida de cada grandeza.
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As equacoes de campo de Einstein sdo as responsaveis
por conectar o conteido material e energético com a
geometria do espago-tempo. Historicamente, essas equa-
coes sofreram alteragoes em sua forma. Para dar conta
de uma solugdo para um Universo estatico, Einstein
introduziu a chamada constante cosmoldgica, que foi
abandonada anos mais tarde apds as evidéncias da
expansdo do Universo. Como veremos adiante, dados de
Supernovas do tipo Ia sugerem que essa constante seja
nao nula e, por essa razdo, escreveremos as equagoes de
campo com o termo cosmolégico,

R},Ll/ - %gm/R = SLTTGTMV + Agp,l/v (3)
em que G é a constante gravitacional de Newton, R,
é o tensor de Ricci, R é o escalar de curvatura de Ricci
e A é a constante cosmoldgica, que tem dimensao de
(comprimento) ~2. Tanto R,., quanto R, carregam as
informacgoes da geometria do espago-tempo, ja que sdo
calculados a partir do tensor métrico e suas derivadas.
Inserindo as equagoes e nas equacgoes de campo
de Einstein , obtemos as equagoes de Friedmann

87G KC?
H?>=—"—"\)pr— — 4
302 pT a2’ ( )
i 4%+ kc? 87G
2— 4+ 2 = - B pT+AC27 (5)
a a c
em que definimos o pardmetro de Hubble, H = %,

uma funcdo do tempo que mede a taxa de expansdo
do Universo. O valor dessa funcao hoje, Hy, é chamado
de constante de Hubble. Também introduzimos a den-
sidade de energia relacionada a constante cosmolégica,
PA = %, incorporando essa componente ao somatorio
da densidade de energia total pr.

Pela expressao , vemos que se o Universo nao
possui curvatura espacial (k = 0), a densidade assume o
valor, definido como “densidade critica”, p. = 3§ig2.
O significado dessa definicdo é simples: caso a densi-
dade de energia total que medimos no Universo seja
igual a densidade critica, temos, portanto, um Universo
espacialmente plano. A razao entre a densidade de ener-
gia de uma determinada componente do Universo pela
densidade critica é chamada de parametro de densidade,
Q, = %, e mede a contribuicdo energética relativa
daquela componente. Portanto, utilizando as definigbes
acima, a primeira equagao de Friedmann fica

= [0 () (2)

ao 2
+ Qo (;) + QA0:| ; (6)
em que Q.9, Qmo € Qpg sdo, respectivamente, os para-
metros de densidade da radiacdo, matéria e constante
cosmologica hoje e Q.9 = —% é o parametro de
densidade associado a curvatura. Um vinculo entre esses
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pardmetros, que serd muito utilizado nas equagdes e
se¢Oes subsequentes, pode ser obtido ao substituirmos os
valores de hoje (H = Hpea = ag) na expressio acima,

1=Qu+ 3 Q. (7)
i

O modelo ACDM é composto por matéria (baridnica
+ escura fria) sem pressdo, a presenca da constante
cosmolégica e, possivelmente, curvatura. A radiacéo,
embora importante para evolugdo do Universo jovem
(até alguns milhares de anos apds o Big Bang), possui
uma densidade muito baixa hoje e pode ser desprezada
quando tratamos de dados em baixos redshifts. Com
isso, podemos escrever o parametro de densidade da
curvatura como Q.9 = 1—Q,,0—Qa0. Utilizando ainda a
relagdo entre o fator de escala e o redshift, (1 +z= %)
escrevemos a equacao de Friedmann na forma final para
as proximas segoes,

H? = H2[Qo(1 + 2)3
+ (1= Qa0 — Qo) (1 + 2)% 4+ Qo). (8)

As duas equagoes de Friedmann e podem
ser manipuladas para fornecerem uma equagdo para a
aceleracao da expansao,

a Ac*  4AnG
a=73 et ®)

Percebemos a importancia da presenca de A para a
dindmica cosmoldgica com a equagao acima. A depender
do valor dessa quantidade, podemos ter um Universo em
expansao acelerada ou desacelerada. Importante notar
que, para um Universo composto por matéria, pr e
pr sdo sempre grandezas positivas. Portanto, sem a
presenca da constante cosmoldgica, a expansao é sempre
desacelerada (d < 0).

A partir da equagio de aceleracéo @ podemos definir
o parametro de desaceleracao

g
q(z) = T aH?
1 Qm0(1+2)3 _2QAO
2 | Qmo(1+ 2)3 + Qa0
+(1 = Qo — Qo) (1 + 2)?

que hoje possui o valor gp = %Qmo — Qpo- Caso Ny seja
(menor) maior que %Qmo, temos uma expansao (desace-
lerada) acelerada. Para um Universo plano apenas com
matéria, o pardmetro de desaceleragdo é qy = %, que
mostra um Universo em expansao desacelerada (e justi-
fica, historicamente, o sinal na definicdo do pardmetro).

2 Para maiores detalhes, ver [25].
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Tabela 1: Idade do Universo.

Modelo Idade (bilhoes de anos)
Einstein-de Sitter 9.3
ACDM plano 13.5

Utilizando a definicao do parametro de Hubble, obte-
mos a idade para o Universo hoje:

% da
toz/o ) (11)

Quando substituimos a equacao @ com Q.9 = Qpo =
0 na expressao acima, obtemos a idade para o modelo
ACDM plano:

to

2Hy ! m{m“]. (12)

T 3VI= 0 N

No caso em que €2,,0 — 1, ou seja, no caso de um modelo
Einstein-de Sitter, a idade é dada por

to = %Hgl. (13)
Na Tabela [I] calculamos a idade para esses dois
modelos com Hy = 70 km/s/Mpc e Q0 = 0.3 no caso
do ACDM. Estimativas recentes mostram que a idade de
aglomerados globulares implicam em uma idade para o
Universo de, aproximadamente, 13.5 bilhées de anos [31],
indicando uma forte incompatibilidade para o modelo
apenas com matéria. Como discutido na sec¢éo anterior e
observado nos resultados abaixo, a presenca da constante
cosmologica aumenta a idade do Universo.

3. Distancias em Cosmologia

Ao medirmos distancias astronémicas relativamente
pequenas, os efeitos de curvatura da geometria do
espago-tempo e da expansao cosmica podem ser des-
considerados. Essas medi¢oes sao importantes para cos-
mologia, pois com elas conseguimos obter o valor da
taxa de expansdo do universo no tempo presente (Hy).
Além disso, podemos coletar informacgoes sobre objetos
astronomicos conhecidos como “velas padrao”, que sao
objetos de luminosidade intrinseca (energia luminosa)
conhecida. Com essas medidas de distancia, podemos
calibrar os parametros que descrevem fisicamente essa
classe de objetos.

O método mais importante para determinar distancias
em cosmologia é baseado na medi¢do da luminosidade
de objetos. A luminosidade L é a energia emitida por
unidade de tempo e a luminosidade aparente f é a
energia recebida por unidade de area por unidade de
tempo. Se a energia é emitida isotropicamente (com
mesma intensidade em todas as diregoes), entdo po-
demos encontrar a relacdo entre essas grandezas na
geometria euclidiana. Supondo o objeto no centro de
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uma esfera cujo raio é igual a distancia d entre o objeto
e a Terra, podemos escrever

L L
f= A And?
Se conhecermos a luminosidade de alguma classe de
objetos astronomicos, eles atuariam como excelentes
velas-padrao. Da mesma maneira que podemos determi-
nar a distancia até uma lampada acesa se soubermos sua
luminosidade, uma vez que conhecemos a luminosidade
de um objeto astrofisico e medimos o fluxo em nosso
telescépio, podemos calcular uma grandeza conhecida
como distancia de luminosidade

iy = (;f)l/f (15)

No século IT d.C. um astrénomo de Alexandria cha-
mado Claudius Ptolomeu publicou uma lista com 1022
estrelas, classificadas em categorias de brilho aparente,
em que as estrelas mais brilhantes foram consideradas
como de primeira magnitude e as dificilmente visiveis a
olho nu de sexta magnitude. Em meados do século 19, o
astréonomo inglés Norman Pogson estabeleceu a escala de
magnitudes que usamos atualmente [32, p. 162]. Nessa
escala, as diferencas de magnitudes entre duas estrelas
estao associadas a razao entre os fluxos de cada uma pela
relagao:

(14)

my —mg = —2.5log (jil) , (16)

2

em que m; e f; sdo, respectivamente, a magnitude
aparente e o fluxo medido da estrela 4, com (i = 1,2).
A equacgdo da magnitude aparente ([16) é definida de tal
maneira que as estrelas mais brilhantes visiveis a olho
nu (que tém magnitude 1) sdo 100 vezes mais brilhantes
do que as estrelas mais fracas (que tém magnitude 6).
O leitor pode conferir que, quando m; = 1 e my = 6,
temos f; = 100 f5.

A magnitude, assim definida e representada pela letra
m, é chamada magnitude aparente, pois ela é associada
ao brilho que enxergamos e nao ao “brilho intrinseco”
da estrela, que é sua luminosidade. Como uma forma
de comparar o brilho intrinseco entre dois objetos,
os astrébnomos introduziram o conceito de magnitude
absoluta, representada pela letra M, definida como a
magnitude aparente que uma estrela teria se estivesse a
distancia de 10 parsecs de nés. Com essa definicdo na
expressao acima, temos

f

m— M = —2.5log (f) , (17)
10

em que fig € o fluxo medido & 10 parsercs de distancia
da estrela em estudo. Os fluxos acima podem ser subs-
tituidos, utilizando a equagédo (|15)), pela luminosidade e
distancia: f = m e fi0 = gz1gz- Com isso, definimos
o modulo de distancia g como

d
u:m—M:5log(1MLpC>+25. (18)

DOI: https://doi.org/10.1590/1806-9126-RBEF-2022-0143



Raymundo et al.

Para mais detalhes sobre a equacao acima, ver Anexo
A partir da equagio podemos obter a distancia
luminosidade, em Megaparsecs, sabendo o médulo de
distancia:

p—25

dr, =10 5 . (19)

A maneira pela qual definimos distancia em Cosmolo-
gia nesta secdo nao é a unica. Para outras formas, bem
como métodos de medida, consultar [33] p. 13-31].

3.1. Distancia de luminosidade em um universo
em expansao

A definicao de distancia de luminosidade nao con-
sidera como o fluxo de fétons é afetado pela expansao.
Para levar isso em conta, consideramos um observador
na origem do nosso sistema de coordenadas esféricas e
um objeto luminoso distante com coordenadas (r, 6, ¢).
Os fétons emitidos no tempo t. estardo espalhados no
tempo da observagdo tg sobre a area de uma esfera de
raio dado p01E| 7, portanto a area de sua superficie é

Ap(to) = Amair.(to)*. (20)

Note que, em um universo positivamente curvado,
a 4rea da esfera seria menor que 4772, que é o equi-
valente num universo plano, porém, em um universo
negativamente curvado a area calculada seria maior que
este valor. Ou seja, a curvatura do universo atua no
fluxo observado de um objeto luminoso. Para universos
positivamente curvados os foétons sao espalhados por
uma area menor e consequentemente medimos um fluxo
maior; jA para um universo negativamente curvado, a
area de espalhamento seria maior e o fluxo medido menor
do que o calculado num universo plano.

Além dos efeitos geométricos, que sao existentes
mesmo em universos estaticos, a expansao do universo
causa um decréscimo do fluxo observado por um fator de
(1 + 2)72. O primeiro fator vem do fato de que, devido
a expansdo do Universo, a energia do féton observada,
FEy, é menor que a energia que ele tinha ao ser emitida,
FE., dada por

T 142

Ey (21)
Além disso, o intervalo de tempo que os fétons chegam
é aumentado por um fator dtg = dt.(1 + z). Para
maiores detalhes de como se obtém esses fatores ver [34]
p. 161-162].

Como o fluxo observado é a quantidade de energia
por unidade de tempo e por unidade de area, podemos
mostrar que

_ Ey _ L
o dtoAp(to) Amadri(to)2(1 + 2)2’

f (22)

3 Para maiores detalhes do significado desta coordenada e dedu-
¢oes desta se¢do consultar Apéndice @
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em que L = f;e é a luminosidade do objeto. Comparando

a expressao anterior com a equagao (|15)), vemos que

dr(z) = agre(2)(1 + z). (23)

Como mostrando no Anexo [A-3] a distancia de lumino-
sidade é dada por [35] p. 42.]

- Ho\c/m(l—i—z)senh{Ho\/m/oz ;(ZZ/,)]. (24)

Considerando ¢ =~ 3 x 10° km/s, o médulo de distancia
definido em é escrito em fungdo da distancia
luminosidade como:

dr(2)

Hod
1= 5log < Oc L) — 5log(Ho) + 32.384. (25)

As equagOes e nos permitem relacionar
os parametros cosmologicos de determinado modelo,
embutidos no parametro de Hubble H(z), com o médulo
de distancia. Se soubermos a luminosidade de uma classe
de objetos, podemos medir o fluxo, determinar p e obter
os parametros que melhor se ajustam as observagoes.
Na proxima se¢ao discutiremos como o entendimento da
fisica de Supernovas pode nos auxiliar na dificil tarefa
de se obter a luminosidade intrinseca de uma classe de
objetos. Na Figura [] podemos analisar como a distancia
de luminosidade é afetada ao variarmos o pardmetro de
densidade da matéria. Como podemos ver, o médulo de
distdncia aumenta quanto maior for a contribuicao da
constante cosmoldgica. Como a magnitude absoluta nao
muda, isso mostra que a magnitude aparente medida
é maior em um universo com A em relacdo a uni-
verso apenas com matéria. Em outras palavras, objetos
parecem menos brilhantes (quanto maior a magnitude
aparente, menor o brilho) em um universo com presenga
apreciavel de A.

IS
ES
1

N
N
.

Mddulo de Distancia
w B
[oe] o

36 A

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2 1.4
redshift

Figura 1: Evolucdo do médulo de distdncia em funcdo do
redshift descrito pela equacdo para diferentes valores de
Qmo. Adotamos como modelo um universo espacialmente plano
composto por matéria e constante cosmoldgica.
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4. Supernovas do Tipo Ia

Algumas estrelas, isoladas ou em sistemas bindrios,
passam por um aumento repentino de muitas ordens de
grandeza em sua luminosidade em um curto periodo de
tempo, apresentando um declinio gradual apds o pico.
Novas e Supernovas sao exemplos desses fendmenos. As
Supernovas sao classificadas em dois tipos, a depender
do seu espectro: as do Tipo I ndo apresentam linhas
de hidrogénio; ja as do Tipo II, apresentam [36], [37,
p. 205], |38, p. 121].

Dentro da categoria das do Tipo I, ha ainda uma
subdivisdo: Ia, Ib e Ic. As Supernovas do Tipo Ia (SN Ia)
sdo um dos possiveis estagios finais da evolugdo estelar
e ocorrem em sistemas bindrios compostos por uma ana
branca que acreta material de uma estrela companheira.
A ana branca aumenta sua massa gradativamente e
atinge o chamado limite de Chandrasekhar.

Devido as condigbes extremas no interior de uma
ana branca, a pressao de degenerescéncia envolvendo os
elétrons é muitas ordens de grandeza superior a pressao
dos nucleos de carbono e oxigénio. Essa pressao de dege-
nerescéncia ocorre porque os elétrons, que sao férmions,
obedecem ao principio de exclusao de Pauli: apenas um
férmion pode ocupar cada estado quantico. Dessa ma-
neira, por mais que os elétrons sejam compactados pela
forga gravitacional, a pressao de degenerescéncia impede
o colapso da estrela. Contudo, as caracteristicas fisicas
dessa pressao sao bem diferentes daquelas que estamos
acostumados pela lei dos gases ideais. Por exemplo, a
pressao de degenerescéncia nao depende da temperatura,
como no caso dos gases ideais. Essas diferencas levam
a resultados importantes, sendo o principal deles o de
que a massa que uma and branca pode ter apresenta
um limite, dado pela massa de Chandrasekhar Mgy =
1.4 Mg, em que Mg, = 1.99x 1030 kg é a massa do Sol [39]
p. 74-84].

Quando a massa de uma ana branca atinge o limite
de Chandrasekhar, a pressdo de degenerescéncia nao
consegue mais suportar a pressao gravitacional. Nesse
momento a estrela colapsa e a temperatura interna
atinge um valor em que é possivel a fusdo do carbono
em toda a estrela, dando inicio a uma detonacao, que
ocorre simultaneamente e a estrela explode.

A compreensao das SN Ia é importante porque elas
figuram todas em sistemas muito parecidos, tendo sem-
pre como elemento comum uma and branca que atinge o
limite de Chandrasekhar ao consumir o material de uma
estrela companheira. Apesar de nao serem exatamente
iguais, apresentando uma variagao de brilho de até trés
ordens de magnitude [40, p. 151-176], é possivel obter
uma correlagdo entre a forma da curva de luz das SN
Ta e a luminosidade. Dessa maneira conseguimos tratar
as SN Ia como velas—padrédﬂ e, COIMO Vimos na secao
anterior, podemos utiliza-las para determinar distancias

4 Como vemos, um termo mais adequado, também encontrado na
literatura, seria velas padronizaveis.
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em Cosmologia e estimar o valor de pardmetros cosmol6-
gicos. Uma apresentacao dos métodos de calibracao das
curvas de luz, bem como um levantamento de catdlogos
de SN, pode ser encontrada em [41].

5. Estimando o Valor dos Parametros

Como discutido anteriormente, os modelos cosmolédgicos
sdo caracterizados por um conjunto de pardmetros 6 =
{0;} e, a depender do valor que cada pardmetro assuma,
resultam em um universo com historia, evolugao e idade
especificas. O confronto dos modelos com os dados
observacionais é essencial para determinarmos o modelo
que melhor descreve o universo em que vivemos, com
base nas informagoes obtidas a partir das observagoes.
Assim, métodos estatisticos sao aplicados na determina-
¢ao do valor dos pardmetros cosmoldgicos, e no nivel de
confianca estatistica que temos sobre essas medidas.

A funcéo densidade de probabilidade dos pardmetros
# do modelo, dados o modelo cosmolégico H e os dados
D, também conhecida como densidade de probabilidade
a posteriori, pode ser escrita, a partir do teorema de
Bayes, como

P(O|H)P(D|0, H)

(26)

onde P(0|H) carrega as informagdes que temos a pri-
ori do modelo e dos valores de seus parﬁmetroﬂ e
P(D|6,H) = L() é a verossimilhanga ou likelihood, ou
seja, a densidade de probabilidade de um conjunto de da-
dos, assumidos o modelo e valores para seus parametros.
O denominador P(D|H ), conhecido como fator de Bayes,
entra como uma constante de normalizagao da densidade
de probabilidade posterior, podendo ser calculada como

P(D|H) = /73(0|H)73(D|0,H). (27)

Mais detalhes sobre a estatistica Bayesiana podem ser
encontrados em [42H46).

5.1. Teste de x?

Qualquer medida realizada em um laboratério ou ob-
servacao realizada por um telescépio ou satélite esta
sujeita & precisao daquele determinado instrumento.
Desta forma, toda medida fisica gerard um dado ou in-
formacao D; e, consequentemente, um erro associado, o;.
Entretanto, a obtencao de uma determinada informacao
pode influenciar diretamente uma outra medida a ser
realizada, bem como seu erro associado. Experimentos
e observagoes com essa propriedade possuem o que
chamamos de erros correlacionados. Assim, os erros das
medidas D; sao relacionados com os erros das medidas

5 . PN ~ A .
° Em inglés, essa funcdo é chamada de prior, e pode ser proposta
por argumentos fisicos ou com base em resultados prévios.
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D; através do termo o0y, dentro da chamada Matriz de
Covaridancia C;j, dada por

g11 012 c.. 014
021 022 ... 025

Ci=1|. . e (28)
041 032 Oij

Uma forma de pré-determinar uma medida, é uti-
lizando uma previsdo tedrica y(H;|f). Esta previsdo
depende de um determinado modelo H; e de parametros
f associados ao modelo desenvolvido. Desta forma,
um bom modelo tedrico, consegue na i-sima previsdo
encontrar, com uma certa precisdo um valor préximo
da medida D;. Uma das ferramentas estatisticas para
confrontar premissas teéricas com dados observacionais
é o chamado Teste de x?, aqui representado por

¢ =3 Do) 29)

i=1

No contexto cosmoldgico, para um conjunto de dados
nao correlacionados, como é o caso das medidas da
magnitude aparente das SN Ia realizadas pelo pacote
de dados Union 2.1, escreveremos o x2 como

obs teo] 2

X* = Z Mif (30)

i=1 i
Ja para medidas que possuem erros correlacionados,
como ¢é o caso das medidas do pacote de dados Pantheon
Sample, escrevemos o teste de x? através do inverso
da matriz de covaridncia, ou seja, a matriz de Fisher,
representada por Cj; ' [ como

X =D [ = i () (g™ = ] (31)
ij

Nas duas equagoes u"bb wie® representam, respectiva-
mente, o médulo de distdncia medido para a i-ésima
supernova de cada pacote e o mddulo de distancia
calculado para a mesma i-ésima supernovas através da
equacao , considerando seus respectivos redshifts e
os erros das medidas o;.

Logo, uma vez que as hipdteses tedricas sao construi-
das através de pardmetros dentro de um determinado
modelo, o conjunto de parametros que miniminiza o va-
lor de x2 é o conjunto de pardmetros que, para o modelo
em estudo, melhor se ajusta as observagoes [48]. Assim,
definimos a verossimilhanca, ou seja, a probabilidade dos
dados frente a um determinado modelo testado, como

P(D|0,H) = Cexp {)(22@0)} , (32)

onde C é uma constante de normalizacdo tal que
[ P(D|0)df = 1, quando integrada sobre todo o espago
dos pardmetros 6 [51].
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Quando adotamos priors nao informativos, a densi-
dade de probabilidade posterior é proporcional a ve-
rossimilhanca. Assim, a minimizacdo de x? equivale &
maximizacdo de L£(#), que, por sua vez, resultaria no
conjunto de valores dos pardmetros para a maxima
densidade de probabilidade a posteriori. Assim, em
cosmologia o conjunto de pardmetros que maximizam
a verossimilhanca é o conjunto de pardmetros que,
para um dada precisdo, descrevem as propriedades do
Universo [

Na Figura |2 apresentamos um exemplo de distribui-
¢ao de densidade de probabilidade para o pardmetro de
Hubble, que chamaremos P(Hp). Se integrarmos essa
funcdo entre dois valores Hy 1 e Hy o,

Ho,2
P[H0,1§H0,2] = /H P(HO)dHO’ (33)
0,1

obteremos a probabilidade acumulada entre os valores
Hy1 e Hpz. Define-se uma regido de confianga como o
intervalo que acumula uma determinada probabilidade.
Por exemplo, a regiao de 1o de confianca apresenta uma
probabilidade acumulada de 68.4% do valor real daquele
pardmetro estar dentro daquele intervalo. Ha alguns mé-
todos para calcular a regiao de 1o que convergem no caso
de distribuigdo simétrica. Um deles é, a partir da maxima
densidade de probabilidade, fazer cortes horizontais na
distribuicado e calcular a integral entre os pontos de
interseccao desses cortes com a curva, até que se obtenha
um valor de 0.684; os valores de Hy associados aos limites
de integracdo dessa condigdo definiriam o intervalo de
lo para esse parametro, segundo os dados utilizados.
Outro método, mais eficiente de ser implementado, é
integrar do valor mais baixo até um certo valor Hy; que
acumule (1—0.684)/2 de probabilidade. Assim, Hy; seria
o limite inferior da regido de lo. Descobrindo a partir
de qual valor Hpy temos que realizar a integral até o
valor mais alto de Hy para que se acumule (1 —0.684)/2,
equivaleria a determinar o limite superior da regiao de
68.4% de probabilidade. As regioes integradas, neste
segundo método, estdo representadas na Figura

5.2. Resultados

Neste trabalho, apresentando uma primeira versdo do
SimECosmo, utilizamos a tabela do mddulo de distancia
vs. redshift, disponivel no site do |Supernova Cosmology
Project, que contém os nomes das supernovas, seu
redshift e o médulo de distdncia com o erro associado
do pacote Union 2.1. Utilizamos também o Pantheon
Sample, pacote que contém 1048 supernovas com erros
correlacionados e, por isso, utilizamos a equacgao
para a determinacdo do x2. Neste pacote a medida do

6 A estatistica Bayesiana nos permite incluir resultados prévios, de
outros estudos, possivelmente com outros observiveis, na funcdo
do prior P(6|H) . Neste caso, o melhor ajuste serda dado pela
maximizagao da funcdo densidade de probabilidade a posteriori,
P(6|D, H).
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Figura 2: Exemplo de uma distribuicido de densidade de pro-
babilidade para o pardmetro de Hubble, Hy. O maximo dessa
distribuicdo estd em 72.0 km/s/Mpc, o que seria o respectivo
valor de melhor ajuste. A regido branca (ndo hachurada) repre-
senta a regido de 1o de confianca, ou seja, uma probabilidade
acumulada de 68.4% do valor real estar contido ali.

modulo de distdncia possui um menor erro o dificulta
a restricao dos parametros cosmoldgicos realizada de
forma manual pelo usudrio neste software.

Para ilustrar o impacto que os pardmetros cosmologi-
cos registram nas curvas tedricas e como isso interfere
no valor do x?, utilizamos o software SimECosmo (ver
Anexo [B)) para variar o espaco de parametros e observar
como as curvas tedricas do médulo de distdncia se posi-
cionam em relacdo aos dados e, dessa forma, procurar
o menor valor de y2. Na Figura [3| apresentamos os
graficos com o melhor ajuste para ambos pacotes de
dados. O SimECosmo mostra no préprio grafico o valor
dos parametros selecionados e um gréafico de barras com
o valor de x? sem que o usudrio necessite entender de
programacao ou realizar o cadlculo manualmente.

Nas Tabelas 2] e [3] mostramos os valores para os para-
metros que melhor ajustam os dados para os dois pacotes
de dados utilizando uma andlise bayesiana através do
algoritmo das Cadeias de Markov (Markov Chain Monte
Carlo). O valor do best-fit para os dados do Union 2.1
e do Pantheon Sample pode ser conferido utilizando
o simulador. Os valores médios das grandezas foram
obtidos seguindo a analise apresentada na discussao da
Figura [2| Fizemos esta andlise tanto para um universo
espacialmente plano quanto para um universo possivel-
mente curvo. Para o modelo sem curvatura, obtemos
o parametro de desaceleracao hoje, através da equacao
(10), g0 = —0.58 e g = —0.55 para os dados do
Union 2.1 e Pantheon, respectivamente. Quando nao
impomos a priori a condicdo de um Universo plano,
temos ¢y = —0.58 para os dois pacotes. Em ambos os
casos, a expansao é acelerada hoje.

A chave para extrairmos informacoes de melhor qua-
lidade sobre os parametros cosmoldgicos, bem como
desenvolver estratégias de comparacao de modelos, é a
utilizacdo de dados de diferentes fenémenos, realizando
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Figura 3: Os graficos acima representam as curvas geradas pelo
SimECosmo com os parametros de melhor ajuste descritos nas
Tabelas 2l e[

andlises estatisticas conjuntas [49]. Entre os dados que
se apresentam, atualmente, com menor dispersao e
maior controle de erros sistemaéticos temos, além das
supernovas do tipo la, dados de radiagdo cosmica de
fundo em micro-ondas (CMB) e dados provenientes do
recenseamento 3-D de estruturas em larga escala, que
nos permitem a construgao do espectro de poténcia de
massa, bem como a obtencdo de dados de oscilagoes
acusticas barionicas (BAO). Podemos obter a densidade
de probabilidade posterior tanto para um determinado
pacote de dados de SN Ia, Psye(0|Dsne, H), quanto
para dados de CMB, Poyp(0|Doyp, H). A partir
dai a densidade de probabilidade conjunta pode ser
obtida pelo produto das anteriores, Psye(0|Dsne, H) X
Pervs(@Devp, H).

Como exemplo dos procedimentos apontados no pa-
ragrafo anterior, podemos tomar os resultados finais da
colaboragao Planck, divulgados em 2018. Nesse trabalho
utilizaram-se informagoes em altos e baixos multi-polos,
tanto de temperatura como de polarizagdo, contanto
com efeitos de lenteamento dos fétons da CMB, além
de dados atuais de BAO e SN Ia. A partir dai obteve-
se, para o modelo-padrao, 2,, = 0.310 + 0.005 e Hy =
(67.72 + 0.40) km/s/Mpec [50]. Um exemplo de como os
ajustes podem ser realizados para modelos cosmolégicos
pode ser encontrado em [51].
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Tabela 2: Melhor ajuste e intervalos de credibilidade para
os modelos cosmolégicos estudados utilizando as Cadeias de
Markov Monte Carlo para o pacote de dados Union 2.1. Duas
andlises foram realizadas, onde na primeira utilizamos como
pardmetro livre ,,0 de forma que Qrp = 1 — Qo € na
segunda utilizando como pardmetros livres 2,0 € 0, com
Qa0 = 1—Qmo—Quko. O best-fit se refere ao conjunto de valores
dos parametros para o qual se obtém a méxima verossimilhanca,
ou, equivalentemente nestas analises, x2,;,,. O valor médio
(VM) e os intervalos de credibilidade de 68% e 95% est3o
apresentados nas linhas abaixo do best-fit para cada modelo e
pacote de dados de Supernova. Desvios entre os valores de best-
fit e VM sugerem distribuicdo de densidade de probabilidade
assimétrica.

€20220143-9

Tabela 3: Melhor ajuste e intervalos de credibilidade para
os modelos cosmolégicos estudados utilizando as Cadeias de
Markov Monte Carlo para o pacote de dados Pantheon. Duas
andlises foram realizadas, onde na primeira utilizamos como
pardmetro livre Q,,0 de forma que Qp0 = 1 — Qmo € na
segunda utilizando como pardmetros livres Q.0 € .0, com
Qpo = 1—Qmo—Qxo. O best-fit se refere ao conjunto de valores
dos parametros para o qual se obtém a maxima verossimilhanca,
ou, equivalentemente nestas analises, x2,;,. O valor médio
(VM) e os intervalos de credibilidade de 68% e 95% estdo
apresentados nas linhas abaixo do best-fit para cada modelo e
pacote de dados de Supernova. Desvios entre os valores de best-
fit e VM sugerem distribuicdo de densidade de probabilidade
assimétrica.

Pantheon

Universo Plano  Universo Curvo

Union 2.1
Universo Plano  Universo Curvo
best-fit 70.005 69.989
Ho (km/s/Mpc) VM +1lo  70.00 % 0.33 69.98 + 0.43
VM +20  70.00 4 0.65 69.9819-82
best-fit 0.277 0.2765
Qo VM +1loc  0.278 £0.019 0.274 + 0.069
+0.038 +0.132
VM + 20 0.2787 ) 036 0.2747 155
best-fit 0 0.0049
Qro VM + 1o 0 0.01 £0.18
+0.37
VM + 20 0 0.017454
best-fit —0.5834 —0.5803
qo0 VM +1loc —0.583+0.028 —0.578 +0.085
+0.058 +0.174
VM + 20 —0.5837 025 —0.578T 1162
best-fit 562.22 562.23
x? VM +1loc  564.13+1.93 565.18 £+ 2.40
+4.12 +5.00
VM + 20 564.1375 15 565.1875 5,

best-fit 73.296 73.394
Ho (km/s/Mpc) VM +1lo  73.28+0.36 73.37 £ 0.46
+0.73 +0.89
VM *20  73.287073 73.3770-59
best-fit 0.2977 0.3283
Qo VM=*1lo 0.299+0.022  0.319£0.069
+0.044 +0.134
VM £20 02997509 0.319715-15%
best-fit 0 —0.077
Qo VM * 1o 0 -0.05%918
+0.36
VM + 20 0 —0.05170:3%
best-fit —0.553 —0.5845
qo VM+1le -05514+0033 —0.575700%8
+0.066 +0.170
VM +20 05517006 057515179
best-fit 1026.86 1026.72
x? VM +1o 1028.89 £2.03  1029.69 % 2.40
+4.17 +4.97
VM +20  1028.8975 17 1029.697557

De posse dos parametros que melhor ajustam os
modelos, podemos obter um grafico para a evolucao do
parametro de desaceleracao , como pode ser visto
na Figura[d] Para altos redshifts o Universo apresentava
um parametro de desaceleragao positivo. Portanto, no
passado, quando o Universo era dominado pela matéria,
a expansao era desacelerada. Além disso, vemos que o
atual estado de expansao acelerada é uma caracteristica
relativamente recente: a transicdo ocorre em z =~ 0.7.
Calculando o pardmetro de desaceleragao para o infinito
no futuro, temos ¢(z = —1) = —1, indicando que a
expansao sera acelerada indefinidamente.

6. Consideragoes Finais

Uma explicagao para a expansao acelerada do Universo
ainda esta para ser formulada e constitui um dos grandes
desafios da fisica para o século XXI. A Energia Escura
esté associada a esse fendmeno. Conhecemos seus efeitos,
contudo nao sabemos ainda do que é feita ou se é o
indicativo da necessidade de uma nova teoria gravitacio-
nal. Os modelos estudados neste trabalho assumem que
a expansao acelerada é causada pela presenca de uma
constante cosmoldgica A. Contudo, se essa constante é
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Figura 4: Gréafico de ¢(z) gerado pelo SimECosmo com o melhor
ajuste para o modelo com curvatura para os dados do Pantheon.

de fato uma nova constante na natureza ou se pode
ser interpretada como a energia do vacuo ainda é um
problema em aberto [52]. Além disso, outras explicagoes
para a expansao acelerada sao encontradas na literatura;
alguns exemplos desses modelos alternativos de Energia
Escura podem ser consultados em [53].
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O SimECosmo foi desenvolvido com a utilizagdo das
equagoes aqui explicitadas; a partir desse conteuido enco-
rajamos o leitor a reproduzir os resultados do simulador,
apresentados nas Tabelas [2] e 3] de acordo com o seu
préprio cédigo computacional. Para uma andlise mais
detalhada, recomendamos a leitura do Anexo[A] no qual
deduzimos as equagoes, e do Anexo[B] no qual indicamos
o endereco para obter o software e instrugoes de como
utilizé-lo.

Com o presente artigo, em conjunto com o SimECosmo,
esperamos atrair o interesse de novos estudantes, pro-
fessores e pesquisadores, que por sua vez acrescenta-
rdo novos contetdos a este campo de pesquisa, cujo
estado da arte hoje ja cataloga novos experimentos e
observaveis de SN Ia que demandardo respostas para as
questoes ainda em aberto na cosmologia, em especial,
0 que é a Energia Escura. Podemos destacar nesse
setor as pesquisas do consércio hispano-brasileiro J-PAS,
acronimo para Javalambre Physics of the Accelerating
Universe Astrophysical Survey [54], o LSST, Large
Synoptic Survey Telescope [55], além do rddio telescépio
BINGO, Baryon Acoustic Oscillations in Neutral Gas
Observations [56].

Versoes futuras do programa pretendem: incluir outras
compilagdes de Supernovas; implementar novos obser-
vaveis astrofisicos; permitir o calculo x? e L; obter a
projecao dos pardmetros fotométricos para pacotes mais
recentes de Supernovas. Com esses dispositivos o usué-
rio vislumbrard como andlises combinadas restringem
com maior precisao parametros cosmolégicos. No final,
pretendemos disponibilizar publicamente o cédigo fonte
deste trabalho em |https://github.com/barauna-lo.
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Material Suplementar

A. Deducao das relagoes utilizadas em
distancias cosmolégicas

A.1. Dedugado do médulo de distancia

Da equacao sabemos que

_ £
uw=—2,5log (f10>7 (34)
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sendo que 0 fluxo a uma distancia d em parsecs é dado
por f = 4m12 Temos entao

L 2
1
w=—2,5log ( dnd? > = —2,5log <O>
47r102 d
10
= 51 — . 35
o (7 ) (35)

Utilizando a propriedade de subtracao de logaritmos po-
demos definir essa distancia d em parsecs como distancia
de luminosidade, representando por dy. Obtendo entao

dr,
—5log [ £ ) — 5. 36
1 og (lpc) (36)

Como 1 Mpc = 10° pc entdo 1 pc = 1079 Mpe, fazendo
essa substituicao e utilizando algumas propriedades de
logaritmo encontramos o moédulo de distancia p em
funcao da distancia de luminosidade calculada em Me-
gaparsecs como

dr,
=51
= 5log (lMp

A.2. Deducgao da coordenada radial comével 7,

) +25. (37)

Definimos a distancia prépria d,, entre dois pontos como
o comprimento da geodésica espacial entre eles quando o
fator de escala é fixado num valor a(t). Com isso, temos
que df = d¢ = = 0. Lembrando que o intervalo
ds? é tipo-espaco logo, menor que zero (consequéncia da
assinatura escolhida), entdo, a distancia prépria entre o
observador e a galaxia é definida como

0= [V |

= a(t)d,,

(38)

V1-— m"’2

em que a distdncia comével estd relacionada com a
coordenada r,

/ — m“’Q Fsenh —KT. (39)

Isolando a coordenada radial comoével 7,;, obtemos que

T, = \/%senh(dcﬂ), (40)

onde o indice k aparece somente para representar a
dependéncia da coordenada radial comével com a cur-
vatura.

A.3. Distancia luminosidade em cada curvatura

Utilizando a férmula de Euler, a definicdo de seno
hiperbdlico e sabendo que v/—1 = i, podemos mostrar a
identidade

senh(iz) = isen(x). (41)

DOI: https://doi.org/10.1590/1806-9126-RBEF-2022-0143


https://github.com/barauna-lo
https://www.behance.net/rodrigoconcei

Raymundo et al.

Através da definicdo de coordenada radial comovel ry e

levando em conta que d.(tg) = %{fo), podemos escrever
1 dp(to)v—
re(to) = senh dy(to) V=r: . (42)
VvV — K an

Como a distancia propria é dada pela equacio,

dy(to) = c/oz I;l(i/), (43)

podemos escrever o r, como

1 c/—k [* d7
7« (tg) = ——=senh ; 44
o) = s (S0 [ 5)
através da definicdo de area prépria e fluxo escrevemos

a equacio

dr(z) = aork(2)(1 + 2), (45)
na qual substituiremos r,(tp), obtendo assim
1 /__ z !
ao(l +2) senh( & H/ dz . (46)
V—K ag Jo H(Z)

Note que para k — +1 a distancia luminosidade torna-se

dp(z) = ao(lz_—’—z)senh<ic /0 ;&) (47)

ao

dp(z) =

que através da identidade ¢é equivalente a

dr(z) = ap(1+ z)sen(jo /OZ ;(j)>, (48)

agora, devemos impor o limite kK — 0 na equacgao (46)).
Para simplificar colocaremos o limite como /—x — 0
obtendo

dr(2) = ap(1+2) li
L(2) = ao( Z)&o

[ [ )

Aplicando a regra de L’Hopital obtemos

|:CO b (C\/Ii 7 dy )
S — —_—
ao o H(2')

dr(2) = ap(1 4+ 2) i
L(2) = ao( Z)\/;Hm%

c [ dY
L= — 50
ao /0 H (Z')} 7 (50)
através da definicdo de cosseno hiperbdlico obtemos que
cosh(0) = 1, entdo

z !
_dz (51)

ai(z) = el +2) | g

e, por Ultimo, para Kk — —1 a equacdo (46) é escrita
como

di(2) = ao(1 —l—z)senh(c /0 Ij(i)) (52)

ao
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Através da equacao de Friedmann sabemos que

Qo = a‘%ﬁi Com esta definicdo podemos escrever a
070

distancia luminosidade para k = 41,0 ou — 1 como [35]

c(l4z) —
Ty —a_osen para Kk = +1

X (HO\/ _Qno foz k;i(zzl/))

z dz'

c(1+2) Jo w517

c(1+z2)
Hov/$ko

x (Hov/So J; 77 )

para K =0

senh

para Kk = —1.

(53)
B. Instrugoes do software SimECosmo

O programa foi desenvolvido na linguagem Python 3.8
utilizando a biblioteca de interface grafica GUI ( Graphic
User Interface) tkinter, com base na fisica apresentada
neste trabalho. Neste software o usudrio pode salvar a
imagem com o melhor ajuste encontrado. Este recurso
foi adicionado para fins diddticos/avaliativos caso o
software seja utilizado em sala ou cursos de cosmologia,
por exemplo. Para uma maior compreensao, decidimos
explicitar o valor x2 ao invés de £, expresso na equacio
. Uma vez que esta equagdo descreve o valor da
diferenca entre teoria e observagao.

A versao aqui apresentada explicita o célculo do
moédulo de distancia em funcdo do redshift para os
parametros selecionados dentro de um certo modelo e
confronta a previsao tedrica do médulo de distancia
com os dados observacionais de supernovas do Union
2.1 Compilation e do Pantheon Sample. O cédigo desse
programa serd futuramente compartilhado em https:
//github.com/barauna-lo e pedimos que fiquem atentos
a futuras versdes. Este programa pode ser baixado
gratuitamente em sourceforge.net/projects/simecosmo/
e um breve tutorial apresentado no SNEF (Simpdsio
Nacional de Ensino de Fisica) pode ser acessado em
https://youtu.be/NmpRtHLYZkA.|
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