Astronomia Extragalactica
S
Cosmologia

Notas de Aula
28,/02/2022

Gastao Bierrenbach Lima Neto

Instituto de Astronomia, Geofisica e Ciéncias Atmosféricas (IAG)
Universidade de Sao Paulo (USP)

http://www.astro.iag.usp.br/~gastao



Aviso: Na versao PDF | as referéncias as figuras, equacoes e bibliografia contém “hyperlinks”
navegdveis com a utilizagao de AcrobatReader 5 ou superior. Links vermelhos sao do préprio
documento, links azuis sdo externos e necessitam de um navegador WEB (Firefox, Safari,
Chrome, etc...) e, obviamente, conexdo com a Internet.

A “homepage” destas Notas é: http://www.astro.iag.usp.br/~gastao.


http://www.astro.iag.usp.br/~gastao

Conteudo

1 Breve Introducgao Histérica 1
2 Introducao a cosmologia 16
2.1 Principios basicos . . . . . . ..o e e 16
2.2 Principio antropico . . . . . . . oL L e e e e e 17
2.3  Expansao do Universo e a lei de Hubble-Lemaitre . . . .. .. ... .. .. ... ...... 17
2.3.1 Paradoxode Olbers . . . . . . . . . . . . 18

2.4 Histéria térmica do Universo primordial . . . . . .. .. ... . oo 19
2.4.1 Particulas relativisticas no Universo primordial . . . . . . .. .. ... ... ... .. 20

2.5 Radiagao cosmoldgica de fundo em micro-ondas (RCF ou CMB) . . . ... ... .. .... 21
2.5.1 Dipolo cinematico e anisotropias da RCF (CMB) . . . . ... ... ... ... .... 22

2.5.2 Equiparticao . . . . . . .. e 24

2.5.3 Recombinacao . . . . . . . .. e 26
2.5.4  Temperatura da matéria bariénica intergaldctica . . . . . . .. ... ... ... .. 28

2.5.5 Entropiada CMB . . . . . . . . . 29

2.6 Radiag@o de fundo nao cosmolégica . . . . . . . ..o oL 29
2.7 Descrigao geométrica do Universo . . . . . . . . . ..o oo o e 30
2.7.1 Redshift . . . . . . . 32
2.7.2 Distancias . . . . . ..o e e e 33
2.7.3 Correcdo K . . . . . . 35
2.7.4 Contagem de objetos extragalacticos . . . . . . . . ... 0oL 37

2.8 Modelos de Friedmann—Lemaitre . . . . . . . . . . . ... 39
2.9 Parametros cosmolégicos Ho, Qar, A -« o o o o o i o e 43
2.9.1 Idade do Universo . . . . . . . . . . o i i i i e 44
2.9.2 Velocidade de recessao e redshift . . . . . . ... oo 47
2.9.3 Horizonte . . . . . . .. 48

2.10 Determinagao observacional dos pardmetros cosmoldgicos . . . . . . . . .. ... ... 50
211 InflagBo . . . . o o L e e 52
2.12 Bariog@nese . . . . . ..o e e e e e 55
2.13 Nucleossintese primordial . . . . . . .. .. oL 56
2.13.1 Balanco de bédrions . . . . . . . ... 60

2.14 Anisotropias da CMB . . . . . . . . L 61
2.14.1 Efeito Sachs-Wolfe Integrado . . . . . . . . . ... . 66
2.14.2 Polarizagao da CMB . . . . . . . .. oL 66

2.15 Antes do Big Bang . . . . . . ... 68
3 Formacao de estruturas 70
3.1 Instabilidade de Jeans . . . . . . . . . ... 70
3.1.1 Crescimento de perturbagdes . . . . . . . . . .. o 70
3.1.2  Crescimento de perturbag¢des: Universo em expansao . . . . . . . . . .. . ... . .. 72
3.1.3 Crescimento de perturbagoes maiores que o horizonte. . . . . . . .. ... ... ... 74
3.1.4 Evolugao das massas de Jeans e Silk . . . . . . .. ... Lo 75
3.1.5  Velocidades peculiares . . . . . . . . . . e e 76

3.2 Flutuagoes primordiais . . . . . . . .. L e e 77
3.2.1 Matéria escura: quente e fria . . . . .. .. oL oL L 77
3.2.2  Origem das flutuagoes primordiais . . . . . . . . . . ... 78

3.3 Tipos de Flutuagoes . . . . . . . . . . e 80
3.4 Espectro de poténcia de flutuagoes . . . . . . ..o L 81
3.4.1 Evolugao do espectro de poténcia P(k) . . . . . . . ... o 82
3.4.2 Normalizagao do espectro de poténcia . . . . . . . . . .. ... 83
3.4.3 Modelo de “panqueca” de Zel'dovich (3eabaoBud) . . . . . o v o oo 84
3.4.4 Modelo hierdrquico . . . . . . . .. L 86
3.4.5 Halos de matéria escura . . . . . . . . . .. L L 87
3.4.6  Matéria escura fria na vizinhanga solar . . . . . . .. . ... L oo 90

3.5 Oscilagoes acusticas de barions (BAO) . . . . . . . ... L 91
3.6 Simulagbes numéricas . . . . . .. oL L e e e e 91

Versao 28/02/2022 — i Gastao B. Lima Neto - IAG/USP


http://www.astro.iag.usp.br/~gastao
http://www.astro.iag.usp.br

ii Contetdo
4 Cosmografia, “surveys” e distribuicao de galaxias 95
4.1 Distribui¢ao de galdxias . . . . . . . L e 95
4.2 Super-aglomerado de galdxias . . . . . . . ... L L L 97
4.3 Surveys 3D — redshift como distancia . . . . . . .. ..o Lo 98
4.3.1  Vazios cOSmicos (V0ids) . . . . . ..o 100

4.4 Fungao de correlacao . . . . . ... oL e e e 100
4.4.1 Funcao de correlagao e espectro de poténcia . . . . . . ... ..o 105
4.4.2 Funcao de correlacao em duas dimensoes. . . . . . . .. ..o 106
4.4.3 Teste de Alcock—Paczynski . . . . . .. .. L o 106

4.5 Determinacao de distancias sem redshift . . . . . . . ..o s 107
4.5.1 Método de Opik (1922) . . . . . v i 108

4.6 Campo de velocidades peculiares — Distribui¢ao de massa no Universo préoximo . . . . . . . 108
4.7 Viés de Malmquist e efeitos de selecao . . . . . . . ... L Lo 110
5 Aglomerados de galéxias 113
5.1 Historico . . . . . . o L e 113
5.2 Formacéo de aglomerados ricos (cendrio hierdrquico) . . . . . . . . . ... ... ... ... 113
5.3 Catdlogos . . . . oL e 114
5.4 Classificaglo . . . . . . o L L e e e e 116
5.5 Composi¢ao (matéria escura + galdxias + plasma) . . . . . ... ... ... 117
5.6 Distribuicao espacial das galaxias e sub-estruturas . . . . . ... . ... ... ... ... 118
5.7 Gés intra-aglomerado . . . . ... L oL L 120
5.7.1 Observagdo em raios-X . . . . . . . ..o e 120
5.7.2  Observagao em radio — efeito Sunyaev—Zel’dovich (Cenoes—3enbaésua) . . . . . . . . 125

5.8 Determinacao de massa . . . . . . ... oL oo e e e 128
5.8.1 Galaxias e a “massa faltante” . . . . .. ... L Lo 128
5.8.2 Dinadmica — Teorema do Virial . . . .. ... ... . o oo 128
5.8.3 Medida de redshift e velocidades . . . . . . . . ... o 130
5.8.4 Equilibrio hidrodindmico: gds emissor de raios-X . . . . . . ... ... ... 130
5.8.5 Lentes gravitacionais . . . . . . . .. L oL L e 131
5.8.6 Comparagao entre os indicadores de massa de aglomerados . . . .. ... ... ... 140

5.9 Cooling-flow/cool-core . . . . . . . . 140
5.10 Fracao de bdrions em aglomerados e a densidade do Universo . . . . .. .. ... ... ... 143
5.11 Efeitos do Aglomerado nas galdxias e vice-versa . . . . . . . . . . ... o 144
5.11.1 GalaxiascD . . . . . oL e e 144
5.11.2 Luminosidade difusa intra-aglomerado . . . . . . .. ... ... .. ... 145
5.11.3 Segregacao morfolégica . . . . . . . .. Lo 145
5.11.4 Sequéncia vermelha e efeito Butcher—Oemler . . . . . . . ... ... ... ... ... 147
5.11.5 Perda de gds por pressao de arraste . . . . . .. .. Lo oL 149
5.11.6 Assédio (Harassment) galdctico . . . . . . . . . . oo oo oo 151
5.11.7 Decréscimo da taxa de formagao estelar . . . . . .. ... oL oo 151
5.11.8 Curva de rotagao de espirais em aglomerados . . . . . . ... ... ... ... ..., 152
5.11.9 Metalicidade do gés intra-aglomerado . . . . . . .. ... ... oL 153

5.12 Emissao rdadio extensa e campo magnético . . . . .. .. ..o 154
5.13 Relagoes de escala (Lx, Tx, 0, Yx) « o o v v v i it i e e e e 155
5.14 Colisao de aglomerados . . . . . . . . .. L e 158
6 Aglomerados pobres e grupos de galaxias 161
6.1 Grupos compactos de galdxias . . . . . . . . .. L Lo 161
6.1.1  Catdlogos . . . . . . . e e 162
6.1.2  Objetos reais ou efeitos de projecao? . . . . . . . . . ..o 163
6.1.3 Emissao em raios-X . . . . .. oL L 164
6.1.4 Interacao entre galdxias . . . . . . . . . .. L L 164
6.1.5 Instabilidade em relacao a fusao . . . . . . . . ... Lo 165



Conteudo iii

7 Grupo Local 166
7.1 Massa eraio do Grupo Local . . . . . . . . . . 166
7.2 Membros e vizinhos do Grupo Local . . . . . . . . ... ... .. o 167
7.3 Galdxias dominantes . . . . . . .. ..o 169
7.4 Galaxias anas . . . . . . . o e e e e e e e e e e e 170
7.5 Galaxias ausentes . . . . . . ... e e e e e e e e e e e e e e 171
7.6 Distribuicao e dindmica . . . . . . . L oL 172
7.7 Magellanic Stream (Corrente de Magalhdes) . . . . . . . . ... ... L .. 173
7.8 Distribuicao planar das galdxias satélites . . . . . . . .. .. Lo oo 174
7.9 Movimento em direcao a Virgo . . . . . . . ... oL oL Lo 175

8 Formacgao de galdxias no modelo hierarquico 177
8.1 Modelo Top-Hat . . . . . . . . e e e e 177
8.2 Virializagdo . . . . . . . . e 178
8.3 Resfriamento do gds . . . . . . . . . L 181
8.4 Fungao de Press-Schechter — fungdo de massa . . . . . . . . .. . .. oL 183
8.5 Momento angular de galaxias . . . . . . . . .. .. L 186
8.6  Colapso monolitico X modelo hierdrquico . . . . . . . . .. ... .. o 189

9 Funcao de luminosidade 191
9.1 Definicao da Fungao de Luminosidade . . . . . . . . . . .. ... ... .. 191
9.2 Determinacaoda FL . . . . . . . . oL 191

9.2.1 Métodos nao parameétriCcos . . . . . . o . e e e e e e e e e e 191
9.2.2  Descri¢oes paramétricas da fun¢ao de luminosidade . . . . . . . . .. ... 0oL 192
9.2.3 Estimativas da funcao de luminosidade . . . . . . . . .. .. . Lo 193
9.3 Origem da funcao de luminosidade . . . . . . . . . . . ... 197

10 Evolugao de galaxias 200

10.1 Evolucao dindmica . . . . . . . . .. L e e e e 200
10.1.1 Relaxagao de 2-corpos . . . . . . .« o o vt e e e e 200
10.1.2 Relaxacao violenta . . . . . . . . .. L L 201
10.1.3 Friccao dindmica . . . . . . . .. L 202
10.1.4 Efeito de maré . . . . . . . . . . e e e e e 204
10.1.5 Fusoes de galdxias (“mergers”) . . . . . .. 205

10.2 Sintese evolutiva da populagao estelar . . . . . . . . . ... L L 206
10.2.1 Classificacao de populagdes estelares . . . . . . . . ... .o 206
10.2.2 Evolugao da populagao estelar . . . . . . .. ... L oo 206
10.2.3 Fungao de Massa Inicial (IMF) . . . . . . .. .. o o 207
10.2.4 Taxa de Formacao Estelar (SFR) . . . . . . ... ... ... . o 210
10.2.5 Evolugdo quimica . . . . . . . . . o e e e e 212
10.2.6 Idade X Metalicidade . . . . . . . . . . . . . e e 214

10.3 Observagoes a alto redshift . . . . . . . . ... L o 214
10.3.1 Redshift fotométrico . . . . . . . . . .. 214
10.3.2 Galdxias em alto redshift . . . . . . . . .. 215

10.4 Poeira . . . . . . o e e 218

11 Ncleos ativos 221
111 Seyfert . . . o o o o e e 221
11.2 LINERS . . . . o e e e 222

11.2.1 Objetos de transicao . . . . . . . v o o i o e e e e 223

11.3 BL Lac — Blazar . . . . . . . . . e e 223

11.4 Markarian . . . . . . . . 0 . e e e e e e e e e e e e 223

11.5 Radiagao sincrotron . . . . . . . . . Lo e e 224

11.6 Réadio galaxias . . . . . . . . . . L e e 226
11.6.1 Morfologia da emissao . . . . . . . . .. L 227
11.6.2 Jato superluminal . . . . . . .. L oL Lo 227

11.7 Quasares, QSOs . . . . . . . . L e 229

11.7.1 Evolugdo de QSOs . . . . . . . . e e 231



iv Conteudo

11.8 Floresta Lyar . . . . . . o o oo e e 231
11.8.1 Sistemas Lyman-« saturados (DLA) . . . . . . . ... o 0 233

11.9 Variacao Temporal . . . . . . . . . .o 234
11.10Modelo unificado e “zoologia” de nicleos ativos . . . . . . .. .. ... oL 234
11.10.1“Motor central” . . . . . . . . oL oL e 238
11.10.20 motor central para — BN supermaci¢os em galdxias “normais™ . . . . . . .. .. .. 240

12 Reionizacao do Universo 243
12.1 Fim da “Idade das Trevas” . . . . . . . . . . . o e 243
12.2 Esfera de Stromgren . . . . . . . . . L e e e 245

13 Galaxias com surto de formacao estelar: “Starburst” 246
14 Galaxias normais 249
14.1 Classificacao morfoldgica . . . . . . . . . ... L 249
14.1.1 Classificacao de Hubble . . . . . .. . . . . . o 249

14.1.2 Classificacao de de Vaucouleurs e outros . . . . . . . . .. .. ... . L. 251

14.2 Tipos morfolégicos: caracteristicas . . . . . . . . .. . L L 252
14.2.1 Galédxias anas e de baixo brilho superficial . . . . . . ... ... ... ... ... 255

14.2.2 Morfologia: dependéncia com a banda de observagao . . . . . .. .. ... ... ... 257

14.3 Classificacao espectral . . . . . . . . oL L Lo 257
14.4 Perfil radial de densidade e brilho superficial . . . . . . .. .. ... oo 261
14.4.1 Galéxias elipticas e esferoidais . . . . . . . . .. . ... 261

14.5 Bimodalidade das galaxias . . . . . . . . .. . Lo 263

A Supernovas 266
Al Classificagao . . . . . . o o o e e e 266
ATL Taxas . . . o v vt e e e e e 267

A2 HIpernovas . . . . . . . . i e e 268
A3 Kilonovas . . . .. . e 268

B Particulas elementares e forgas 268
C Transparéncia da atmosfera 269
D Constantes titeis para luminosidade e magnitude 270
Referéncias 275
Sites na internet . . . . .. L oL L 275
Livros basicos . . . . . . . . o e e 275
Outros livros citados . . . . . . . . o L e 275
Artigos de Revis@o . . . . . . L e e 275

ATtigos . .o e 276



1 Breve Introducao Histérica

A astrofisica extragaldctica surgiu essencialmente no século XX. Somente nos anos 1920 as galédxias foram
definitivamente reconhecidas como objetos além da Via Lactea. As tabelas abaixo nos dao uma visao
cronolégica do desenvolvimento tanto da astrofisica extragaldctica como da cosmologia.

As primeiras teorias cientificas do Cosmo surgem na Grécia antiga por volta de 700 A.C.na chamada
Escola Jonica (atual Turquia) com Tales, Anaximandro, Anaximenes e Leucipo de Mileto. Nesta época
tenta-se, sobretudo com argumentos geométricos, a determinagao da escala do Universo (indicadores de
distancia), a posi¢ao relativa dos astros (distribui¢do de matéria em grande escala) e a composi¢ao do
universo (teoria atomista, quatro elementos bésicos e quintesséncia).

Nos séculos seguintes, Eratéstenes estima a circunferéncia da Terra, Aristételes propoe um Universo
geocéntrico, Aristarco sugere que o Sol esteja no centro do Universo e estima sua distancia & Terra, Hiparco
mede a distancia da Lua a Terra. Por volta de 140 D.C. Claudio Ptolomeu estima o tamanho do Universo,
isto é, a distancia da Terra & esfera de estrelas fixas, supondo que os epiciclos de sua teoria nao se cruzem.
Seu resultado para o raio do Universo é cerca de 20.000 vezes o raio da Terra, ou ~ 130 milhoes de km (i.e.,
menor que a unidade astronémica). O universo descrito por Ptolomeu no seu livro Almagesto se torna o
“modelo padrao” pelos préximos 14 séculos.

Tabela 1: Linha do tempo da astrofisica extragaldctica da pré-histéria até os dias de hoje.

pré-histéria ~ Provével observa¢ao a olho nu da galdxia de Andréomeda (hemisfério Norte) e Nuvens de Ma-
galhaes (hemisfério Sul). Em Tupi-Guarani, a Grande e Pequena Nuvem sdo chamadas Tapi’i
Hugud (bebedouro da anta) e Cozi Hugud (bebedouro do porco-do-mato), respectivamente.

~4000A.C. Acredita-se que Universo foi criado em alguns dias por alguma divindade.
~ 560A.C.  Primeiras teorias cosmolégicas, na Grécia Antiga, de Tales de Mileto [~ 624-547 A.C.]

~400A.C.  Demédcrito [~ 460-370 A.C.] sugere que a Via Ldctea seja composta por intdmeras estrelas
distantes.

~350A.C.  Sistema geocéntrico de Aristételes [384-322 A.C.], aceito até o século XVL.
~290A.C.  Trabalhos sobre a geometria de Euclides [~ 325-265 A.C.].

~250A.C.  Aristarco de Samos [~ 310-230 A.C.] propde que o Sol esteja no centro do Universo. Esta teoria
foi rejeitada em beneficio da teoria Aristotélica.

~ 140 A.C.. Hiparco de Nicea [~ 190-126 A.C.] descobre a precessdao dos equinécios, compila o maior catdlogo
de estrelas até entao e contribui para a teoria dos epiciclos.

~ 150Dp.C.  C. Ptolomeu conclui o Almagest, onde o universo é descrito pelo modelo geocéntrico e as trajetérias
do Sol, Lua e planetas por epiciclos.

~ 499 Aryabhata [476-550] publica na India seu tratado de matematica e Astronomia, Aryabhatiya, que
influenciou a ciéncia do Oriente médio por varios séculos.

~ 900 Mohammad ibn Jabir Al-Battani [~ 850-929] desenvolve significativamente o modelo de Pto-
lomeu (observacionalmente e teoricamente) e seus trabalhos traduzidos em latim influenciam o
pensamento europeu.

964 Abd-al-Rahman al-Sufi [12/903-05/986|, na Pérsia, registra observagao da galdxia de Andrémeda
(“pequena nuvem”) e da Grande Nuvem de Magalhdes (Al Bakr, “touro branco” — visivel no Sul
da peninsula ardbica), em seu tratado sobre Estrelas Fixas.

~ 1030 Abu Rayhan al-Biruni [09/973-12/1048] discute o modelo heliocéntrico e produz uma enci-
clopédia, Kitab al-Qanun al-Mas’udi, e sugere o principio da teoria da gravitagdo universal. al-
Biruni também sugere que a Via Léctea é um conjunto de “estrelas nebulosas”

~ 1230 Johannes de Sacrobosco [~ 1195-1256] publica o “Tratado da Esfera” um livro diddtico que foi
usado por vérios séculos e ainda hoje é republicado.

1377 Nicolas de Oresme [~ 1323-07/1382] escreve “Traité du ciel et du monde” onde associa o movi-
mento diurno & rotagao da Terra e critica o modelo de Mundo de Aristételes.

~ 1450 Nicolau de Cusa [1401-08/1464], discute a posigdo nao central e o movimento da Terra em um
Universo infinito. Suas idéias sao conhecidas por Copérnico e Kepler.

Continua na proxima pdgina. . . |
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(Continuagdo da tabela da pdgina anterior.)
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Petrus Martyr de Anghiera [1457-1526] descreve a descoberta do Novo Mundo pelos europeus
em De Rebus Oceanicus et Novo Orbe e cita as “Nuvens do Cabo” como eram chamadas pelos
portugueses ou “Nuvens foscas” por Americo Vespucio (ie., as Nuvens de Magalhées).

Fernando de Magalhaes [1480-04/1521] observa as Nuvens de Magalhaes, registradas por Antonio
Piagafetta em seu didrio de bordo.

Nicolau Copérnico [02/1473-05/1543] publica “De Revolutionibus”, onde o Sol é o centro do
Universo. A versao completa é publicada em 1543.

Thomas Digges [1546-08/1595] adota o modelo heliocéntrico de Copérnico e sugere que as estrelas
estao distribuidas no espago a distancias variadas.

Johannes Kepler [12/1571-11/1630] publica o livro “Mysterium Cosmographicum”, onde descreve
o Universo conhecido baseado em uma sequéncia de sélidos platonicos.

Giordano Bruno [1548-02/1600] sugere um Universo infinito, sem centro e é queimado pela in-
quisicao.
J. Kepler comega a publicar suas leis do movimento planetario (termina em 1619).

Galileu Galilei [02/1564-01/1642] sugere que a Via Lactea seja composta de estrelas (observagao
com luneta). Observa as fases de Vénus, satélites de Jupiter e manchas solares.

Primeira observagao com telescépio da galdxia de Andromeda por Simon Mayr (Marius) [01/1573—
12/1624).

Giovan Baptista Hodierna [1597-1660] publica “De systemate orbis cometici, deque admirandis
coeli characteribus” com um catédlogo de nebulosas, incluindo M31 e, possivelmente, M33.

Ole Rgmer [ou Olaus Roemer, 09/1644-09/1710] determina quantitativamente a finitude da ve-
locidade da luz observando os eclipses de Io (Journal des s¢avans publicado em 12/1676)

Sir Isaac Newton [01/1643-03/1727] publica o “Philosophiae Naturalis Principia Mathematica”.

Primeiro “review” de observacdes de nebulosas ou “lucid spots like clouds” por Edmond Hal-
ley [11/1656-01/1742], citando Johan Hevelius [01/1611-01/1687], Ismael Bullialdus [09/1605—
11/1694] e Gottfried Kirch [12/1639-07/1710] (Phyl.Trans. 347).

Descoberta de M32 (satélite de Andromeda) por Guillaume Le Gentil de la Galaziere [09/1725—
10,/1792]

“An original theory or new hypothesis of the universe”, modelo de concha da Via Lactea de Thomas
Wright, [1711-1786).

Immanuel Kant [04/1724-02/1804] sugere que outras nebulosas sejam sistemas estelares como a
Via Lactea (“Allgemeine Naturgeschichte und Theorie Des Himmels”)

Nicholas Lacaille [03/1713-03/1762] publica seu catdlogo de 42 nebulosas, “Sur les étoiles
nébuleuses du ciel Austral” e sugere que a luminosidade das nebulosas nao seja apenas de origem
estelar, mas devido em parte a um material difuso.

Johann Heinrich Lambert [08/1728-09/1777] publica “ Cosmologisches Briefe”, onde descreve um
universo finito, composto de galdxias e “super-galdxias”; as galdxias giram em torno de si e no
centro hd um “regente” escuro.

Charles Messier [06/1730-04/1817], ap6s 20 anos de observagdes, publica na Franca seu catalogo
com 103 objetos difusos (estendida posteriormente a 110), com § > —35°. 40 objetos sao galdxias e
os tltimos objetos do catdlogo foram descobertos por Pierre Frangois Méchain [08/1744-09/1804].

William [03/1738-05/1822] e Caroline Herschel [03/1750-01/1848] propoem que a Via Léctea seja
achatada com ~ 2,5kpc de didmetro e com o Sol préximo do centro.

“Catalogue of One Thousand new Nebulae and Clusters of Stars” de Herschel é publicado, com-
plementado em 1789 e 1802 com mais 1500 objetos.

H. Olbers [10/1758-03/1840] coloca a questao “Porque a noite é escura?”’, o Paradozo de Olbers,
ja conhecido sob outras formas desde o tempo de J. Kepler (1610), E. Halley (1720, Phil. Trans.
31, 22) e J.-P. de Chéseau (1744).

Friedrich W. Bessel [07/1784-03/1846] mede pela primeira vez a paralaxe de uma estrela (61
Cygni, w = 07292).

Continua na proxima pdgina. . . |




(Continuagdo da tabela da pdgina anterior.)

1840 Primeira astrofotografia, daguerreétipo da Lua feito por John W. Draper [05/1811-01/1882].

1842 Descoberta do efeito Doppler por Christian Doppler [11/1803-03/1853] observando estrelas du-
plas. Em 1848, Armand Hippolyte Fizeau [09/1819-09/1896] generaliza o conceito para ondas
eletromagnéticas.

1845-50 Lord Rosse [William Parsons, 06/1800-10/1867] reconhece a estrutura espiral de diversas
“nebulosas”.

1850 Alexander von Humboldt [09/1769-05/1859] descreve o modelo de Universo de Kant e utilisa
o termo “ Weltinseln” (“universos-ilha”) para sistemas como a Via Ldctea em sua obra Kosmos,
Vol. II1.

1847 Friedrich Wilhelm Struve [04/1793-11/1864] nota o declinio do nimero de estrelas em algumas
regides e atribui isto & absor¢ao interestelar (“Etudes d’astronomie stellaire”).

1852 Stephen Alexander [1806—-1883] discute a origem da forma das nebulosas e sugere que a Galdxia
tenha, talvez, 4 “ramos” (AJ 37, 105).

1858 John F.W. Herschel [03/1792-05/1871] descreve pela primeira vez o super-aglomerado de Virgo

e coloca a Via Léictea na sua periferia (“Outlines of astronomy”).

1864 William Huggins [02/1824-05/1910] faz a distingdo de nebulosas gasosas (com linhas de emisséo)
e nebulosas estelares (com espectro continuo), dando como exemplo as galdxias M31 e M32 (Royal
Soc. Phil. Trans 154, 437).

1865 James Clerk Maxwell [06/1831-11/1879] publica suas equagdes unificando o eletromagnetismo
(Phil. Trans. Royal Soc. London 155, 459).

1867 Cleveland Abbe [12/1838-12/1916] produz o primeiro mapa com a distribuigdo espacial de ne-
bulosas e reconhece a anti-correlagao entre a Via Lactea e as “nebulosas brancas” (MNRAS 27,
257)

1873 Richard A. Proctor [03/1837-09/1888| refuta os modelos de universo sideral de William e John
Herschel. (MNRAS 33, 539)

1888 John Louis Emil Dreyer [02/1852-09/1926] publica o “New General Catalogue of Nebulae and
Clusters of Stars” (NGC). Em 1895 e 1908 publica o suplemento do NGC, o “Index Catalogue”
(1I0).

1898 Hugo von Seeliger [1849-1924] expde as bases da estatistica estelar (contagem) e seu modelo de
Via Léctea baseado no catalogo Bonner Duchmusterung feito sobre fotografias.

1899 Publicacao da primeira fotografia de M31 feita por Isaac Roberts [1929-1904] em 1888 com 150

minutos de exposi¢ao em um telescépio de 20” (“A Selection of Photographs of Stars, Star-clusters
and Nebulae, Vol. IT7).

1900 Teoria quantica de Max Planck [04/1858-10/1947].

1900 Cornelius Easton [1864-1929] sugere que a Via Lactea seja semelhante as “nebulosas” espirais. O
centro do padrédo espiral ndo coincide com a posi¢ao do Sol (curiosamente, é o Sol que estd no
centro, veja Fig. 7).

1900 James E. Keeler [09/1857-08/1900] descobre que a maioria das nebulosas sao espirais (ApJ 11,
325).

1901 Jacobus C. Kapteyn [01/1851-06/1922] descreve a Via Lactea como um disco achatado, com o
Sol no centro, a partir de contagem de estrelas. O modelo final é publicado em 1922 (ApJ 55,
302)

1905 A. Einstein [03/1879-04/1955] publica a teoria da relatividade restrita.

1908 Henrietta Leavitt [07/1868-12/1921] descobre a relagao periodo-luminosidade das Cefeidas ob-
servando 1777 estrelas varidveis nas Nuvens de Magalhaes (1908 AnHar..60...87L).

1908 Maximilian Franz Wolf [06/1863-10/1932] publica seu sistema de classificacdo morfolégica de
nebulosas.

1909 Edward Arthur Fath [1880-1959] descobre linhas de emissdo em NGC 1068 (uma AGN).

1911, 1913 Ejnar Hertzsprung [1873-1967] e Henry Norris Russell [1877-1957] constroem independentemente
o diagrama cor (tipo espectral)-magnitude das estrelas (1911 POPot 63, 1913 Obs 36, 324).
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E. Hertzsprung determina pela primeira vez a distancia de um objeto extragaldctico, a Pequena
Nuvem de Magalh&es usando a relag@o periodo-luminosidade de Cefeidas descoberta por Henri-
etta Leavitt (Astr. Nach. 196, 201).

Vesto Melvin Slipher [11/1875-11/1969] descobre a grande velocidade radial das “nebulosas” espi-
rais (1913, Lowell Obs. Bull. 2, 56; 1915, Pop. Astr. 23, 21), em geral se afastando de nés (espectro
com desvio para o vermelho).

V.M. Slipher mede pela primeira vez a velocidade de rotacdo de uma “nebulosa”, NGC 4594
(inclinagdo da linhas espectrais, Lowell Obs. Bull., 1, 66).

A. Einstein publica a teoria da relatividade geral.

A. van Maanen [03/1984-01/1946| acredita medir a rotacdo de “nebulosas” espirais pelo movi-
mento préprio (1923 ApJ 57, 264)! (Apesar de ser um resultado falso, teve impacto importante
no “Grande Debate”)

Harlow Shapley [11/1885-10/1972], estudando a distribuigdo de aglomerados globulares, sugere
que o Sol esteja a ~ 15-20 kpc do centro da Via Lactea, que teria 100 kpc de didmetro.

Willen de Sitter [05/1872-11/1934] obtém solucdes das egs. de Einstein de um Universo estético
e em expansao com constante cosmolégica (MNRAS 78, 3).

Primeira medida do desvio gravitacional da luz observado durante um eclipse total em Sobral,
Ceard pela equipe de Andrew C.D. Crommelin [02/1865-09/1939], coordenada por Sir Arthur
Eddington [12/1882-11,/1944].

“Grande Debate” entre H. Shapley e H.D. Curtis sobre a escala da Via Lactea e do Universo, a

posi¢do do Sol e natureza das “nebulosas espirais” (veja Tabela 2)

Alexander Friedmann [06/1888-09/1925] discute as possiveis curvaturas do Universo e obtém as
solugdes de expansao do Universo (Zeitschrift fir Physik 10, 377).

Ernst Julius Opik [10/1893-09/1985] estima a distancia de M31 baseado em sua velocidade de
rotacdo (espectro) e razao massa/luminosidade, chegando a um valor de 450 kpc (Apj 55, 406).

Edwin P. Hubble [11/1889-09/1953] determina a distancia de NGC6822, M31 e M33 usando
estrelas Cefeidas e mostra que estdo muito além da Via Léctea. Também propde o sistema de
classificagao morfolégica de galdxias que leva seu nome.

Bertil Lindblad [11/1895-06/1965] propde uma teoria para rotagiao da Via Léctea e Jan Oort
[04/1900-11/1992] a mede, inferindo sua massa.

Georges Lemaitre [07/1894-06/1966] obtém independentemente de Friedmann as solugoes para
um Universo em expansao e determina pela primeira vez a constante de Hubble (Annales de la
Société Scientifique de Bruzelles 47, 49).

E.P. Hubble mostra a relagao linear entre o “redshift” das galdxias e a distancia (Lei de Hubble).
O universo em expansdo se torna o modelo padrao.

Robert J. Trumpler [10/1886-09/1956] demonstra a existéncia de poeira na Galdxia pela ob-
servagao do excesso de cor em aglomerados abertos.

Karl Jansky [10/1905-02/1950] descobre a emissao rddio césmica (proveniente do centro da Via
Léctea).

J. Oort sugere, a partir da velocidade de estrelas, a existéncia de matéria invisivel na vizinhanga
solar (o chamado “limite de Oort”).

Fritz Zwicky [02/1898-02/1974] revela o problema da “matéria escura” no aglomerado de Coma
(Phys. Helvetica Acta 6, 110).

Edward A. Milne [02/1896-09/1950] formaliza o Principio Cosmolégico.

Richard C. Tolman [03/1881-09/1948] mostra que a radiacdo de corpo negro resfria em um
Universo em expansao e permanece térmica.

Howard P. Robertson [01/1903-08/1961] e A.G. Walker [07/1909-03/2001] obtém independente-
mente uma métrica do espago-tempo compativel com qualquer modelo de Universo homogéneo e
isotrépico.

E.P. Hubble publica o livro “Realm of the Nebulae”.
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1938 Hans Bethe [07/1906-03/2005] e C. von Weizsicker propdem a teoria nuclear para produgao de
energia nas estrelas.

1938 H. Shapley descobre as galdxias anas esferoidais.

1939 Primeira determinagdo da curva de rotagdo de Andréomeda e estimativa dindmica de sua massa

por Horace W. Babcock (Lick Obs. Bull. 498, 41) [09/1912-08/2003].

1941 Erik B. Holmberg [11/1908-02/2000] usa uma méquina analégica (com lampadas e fotocélulas)
para simular a colisdo de duas galdxias (ApJ 94, 385).

1944 Walter Baade [03/1893-06/1960] resolve pela primeira vez as estrelas das galdxias satélites de
M31 e mostra a existéncia de duas populagoes estelares (ApJ 100, 137).

1944 Grote Reber [12/1911-12/2002] publica um dos primeiros mapas em radio da Via Léctea onde se
vé a emissdo da primeira radio-galdxia descoberta, Cygnus A (ApJ 100, 279).

1945 Hendrik C. van de Hulst [11/1918-07/2000] sugere que o hidrogénio neutro possa ser detectado

em radio através da emissdo hiperfina devido a inversao do spin do elétron no estado fundamental
(Nederland Tijdschrift voor Natuurkunde 11, 201).

1946 George Gamow [03/1904-08/1968| discute a nucleossintese primordial (PhRv 70, 572).

1948 Hermann Bondi [11/1919-09/2005], Thomas Gold [05/1920-06/2004], e Fred Hoyle [06/1915—
08/2001] propoem o Universo estatico (MNRAS 108, 252 ¢ MNRAS 108, 372). O termo “Big
Bang” e utilizado pela primeira vez (e de forma pejoratival).

1948 G. Gamow, Ralph A. Alpher [02/1921-08/2007], e Robert Herman [08/1914-02/1997| predizem
que o Universo deve ter uma radiagao de fundo correspondente a um corpo negro de ~ 5 K. (PhRv
74, 1198)

1951 Jack H. Piddington [11/1910-07/1997] e Harry C. Minnett [1917-2003] observam pela primeira

vez a fonte Sagitdrio A* em 1,2 e 3 GHz (Aust.J.Sci.Res. 4, 459). Em 1954, Richard X. McGee
e John G. Bolton [06/1922-07/1993] sugerem que esta fonte é o centro da Galaxia (Nature 173,

985) .

1951 Primeira observacao de hidrogénio neutro galdctico em 1,4 GHz (21 c¢cm) por Harold Irving Ewen
[03/1922-10/2015] e Edward Mills Purcell [08/1912-03/1997] (Nature 168, 356).

1958 Catalogo de aglomerados de galdxias de George Ogden Abell [03/1927-10/1983].

1962 Olin J. Eggen [07/1919-10/1998|, Donald Lynden-Bell [04/1935-02/2018] & Allan R. Sandage
[06/1926-11/2010] propdem o modelo de colapso monolitico para formagao da Via Lactea

1963 Descoberta dos Quasares por Maarten Schmidt [12/1929].

1963 Sverre J. Aarseth [07/1934] publica resultados do seu cédigo de N-corpos (com 100 particulas),
iniciando a “industria” de simulages de sistemas gravitacionais (MNRAS 126, 223).

1965 Arno A. Penzias [04/1933] e Robert W. Wilson [01/1936] descobrem a radiagao césmica de fundo

(CMB); B. Burke, R. Dicke, e P. James E. Peebles [04/1935] mostram que esta radia¢do é um
“eco” do Big Bang. Em 1978 recebem o prémio Nobel de fisica.

1965 Roger Penrose [08/1931] e Stephen Hawking [01/1942-03/2018] mostram que a relatividade geral
implica que o Universo deva ter comegado em uma singularidade.

1965 James E. Gunn [10/1938] e Bruce A. Peterson [1941] mostram como determinar o grau de io-
nizacado do Universo a alto redshift com observagoes de linhas de absor¢ao de QSOs.

1966 Halton Arp [03/1927-12/2013] publica o “Atlas of Peculiar Galazies”. Praticamente todos os
objetos sdo galdxias em interagao.

1967 Rainer K. Sachs [06/1932] e Arthur M. Wolfe [1939] predizem a amplitude das flutuagdes de
temperatura na CMB (ApJ 147, 73).

1967 Descoberta das explostes de raios-y por satélites militares; esta descoberta s6 é anunciada em
1973.

1969 Charles W. Misner [06/1932] discute o problema do horizonte do modelo cosmolégico padrao

(PhRvL 22, 1071).
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David H. Rogstad e G. Seth Shostak (ApJ 176, 315) mostram que as curvas de rotagdo de galdxias
Scd s@o planas até 50 kpc, concluindo na presenga de grande quantidade de matéria nos halos
galdcticos.

Publica¢ao do Uppsala General Catalogue of Galazies (UGC) com ~ 13 mil galdxias ao norte de
§ = —2°30, mp < 14,5 e didmetro > 1’.

Jeremiah P. Ostriker [04/1937], P. James E. Peebles [04/1935] e Amos Yahil [11/1943] sugerem a
presenca de matéria escura nas galdxias espirais (ApJ Lett. 193, L1)

Modelo da Via Léctea com 4 bracos de Yvonne M. Georgelin & Yvon P. Georgelin [1941] (Fig. 9).

Vera C. Rubin [07/1928-12/2016], K. Ford, N. Thonnard, e independentemente, Albert Bosma,
mostram que as curvas de rotacao de galdxias espirais sao geralmente plana além do disco 6ptico,
o que implica em um halo de matéria escura.

Alan H. Guth [02/1947] propde a primeira teoria inflacionaria do Universo primordial.

Margaret J. Geller [12/1947], John P. Huchra [12/1948-10/2010], Valérie de Lapparent mostram
que as galdxias se distribuem como filamentos e a existéncia de grandes vazios (ApJ 302, 1).

David Burstein [05/1947-12/2009], Sandra Faber [12/1944|, Donald Lynden-Bell [04/1935-
02/2018] et al. descobrem o “Grande Atrator”.

Langamento do telescépio espacial Hubble (HST). O espelho primadrio estava danificado e a ptica
do telescépio foi corrigida em 1993.

Primeira medida das flutuagoes de temperatura da CMB pelo satélite COBE.
Edward Witten e Paul Townsend propoem a “teoria-M”. J. Polchinski propoe as “branas-D”.
Observagdes com o satélite BeppoSAX mostra que as explosoes de raios-y sdo extragaldcticas.

Observagoes de supernovas por Saul Perlmutter [09/1959] et al. sugerem que a expansdo do
universo ¢ acelerada (constante cosmolégica nao nula).

Medida da oscilagdo de neutrinos — transformagao entre os tipos (ou “sabores”) do elétron, muon
e tau) — no detector Super-Kamiokande confirmam que os neutrinos tem massa nao nula.

Medidas em baloes da Radia¢ao Césmica de Fundo (Boomerang, Maxima) mostram que o Uni-
verso deve ser plano.

Observagoes de QSOs em alto redshift (Becker et al., Djorgovski et al.) mostram que a reionizagao
do Universo se completa em z &~ 6 (primeira observac¢ao do efeito Gunn-Peterson).

Primeiro “Data Release” do SDSS (Sloan Digital Sky Survey).

Observagdo da polarizagdo da CMB com satélite WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy
Probe) mostra que estrelas capazes de reionizar o Universo jd existem em z ~ 11.

Lancamento do telescépio espacial Spitzer, que operou entre 3 e 180 microns.

Primeira detecgao da oscilagao actstica de bdrions com dados do 2dF e SDSS (MNRAS 362, 505
e ApJ 633, 560).

George F. Smoot [04/1945] e John C. Mather [08/1946] recebem o prémio Nobel pelos resultados
referentes & Radiagdo Césmica de Fundo (espectro de corpo negro e anisotropias) obtidos com o
satélite COBE.

Primeira deteccdo de Hélio pré-estelar pelo satélite WMAP e experimentos ACBAR e QUaD
(ApJ Supp. 192, 18).

Detecgao do béson de Higgs, tltima particula do modelo padrao de particulas, pelos experimentos
ATLAS e CMS no LHC/CERN (Phys. Lett. B 716, 1 e 30).

Publicagao da primeira detec¢ao direta de ondas gravitacionais pelo Advanced LIGO (Phys. Rev.
Lett 116, 1102).

Primeira observagdo simultdnea de ondas gravitacionais (detetores LIGO e Virgo) e radiagao
eletromagnética (gama, 6ptico, IR) da fusdo de duas estrelas de néutron a cerca de 40 Mpc (ApJ
848, 12).

Primeira imagem de um buraco negro, o BN super-macico de (6,5 4 0,7) x 10° Mg na galdxia
MS87. Imagem feita em 1,3 mm pelo EHT, Fvent Horizon Telescope (ApJLett 875, L1 a L6).
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2019 James Peebles recebe o prémio Nobel por suas descobertas tedricas em cosmologia.

2020 Roger Penrose recebe o prémio Nobel pelo seu trabalho sobre formagdo de buracos negros; Rei-
nhard Genzel e Andrea Ghez dividem o prémio Nobel pela descoberta de um buraco negro super-
massivo no centro da Via Léctea.

Até o século X¥I 0 modelo de Universo mais aceito serd o aristotélico, principalmente devido & influéncia
dogmatica da igreja e o éxito da teoria dos epiciclos. Entre 1530 e 1545, Copérnico publica sua teoria
heliocéntrica, posteriormente modificada por Kepler com a introdugao de érbitas elipticas dos planetas. No
inicio do século Xvar, Galileu utiliza pela primeira vez uma luneta e resolve a Via Léictea em uma grande
quantidade de estrelas. Finalmente, em 1687, Newton publica a teoria da gravitacao universal capaz de
explicar fisicamente o movimento observado dos astros no sistema solar e, posteriormente, o movimento
das estrelas e galdxias no Universo. O Sol passa a ser o centro do universo nesta época e as distancias dos
planetas conhecidos ja sao estimadas em valores préximos dos atuais.

Mais estrelas x X
observadas

Y

Menos estrelas
observadas

Figura 1: Esquerda: “Universos Ilhas” de Thomas
Wright (1750). Direita: Modelo da Via Lactea. O
Sol estd aproximadamente no centro de uma con-
cha de estrelas.

Figura 2: Modelo de Universo
de Herschel 1785 baseado em
contagens de estrelas. O Sol
estd aproximadamente no cen-
tro (circulo cinza) e a dis-
tribui¢do mostra um achata-
mento.
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No Almagesto, Ptolomeu descreve alguns astros como “nepheloeides”; isto é, nebulosos. Alguns sao pos-
sivelmente aglomerados estelares. Até a invencao do telescépio, a unica adicao & lista de objetos nebulosos
foi feita por al-Sufi, astronomo Persa do século X, que catalogou a galdxia de Andrémeda.

A partir de 1609, com o uso pioneiro de uma luneta, Galileu Galilei pdde comecar a resolver a Via
Léctea em estrelas, descrito no livro “Sidereus Nuncius (Mensageiro Sideral). A aparéncia nebulosa da Via
Léctea poderia ser interpretada como o resultado da luz de milhares de estrelas invisiveis ao olho nu.
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Com a utilizagao de telescépios, a partir da metade do século XVII, sao descobertas mais “estrelas
nebulosas” ou simplesmente nebulosas. Em 1654, é publicado na Itélia o primeiro catdlogo com 40 objetos
difusos observado por Giovanni Hodierna, na Sicilia (Serio et al., 1985). Enquanto muitas nebulosas sao
objetos Galdcticos, algumas eram galdxias, como foi descoberto cerca de 270 anos depois.

Devido ao seu baixo brilho superficial, galdxias s6 comecaram a ser descobertas em maior quantidade
a partir da metade do século Xvarr. Charles Messier usando telescopios de até ~ 20 cm de didmetro
catalogou 40 galdxias (a maioria descoberta por ele préprio). No final do séc. xvmr William Herschel usou
o maior telescépio daquela época, com didmetro de 1,26 metro, descobrindo milhares de galdxias. Somente
na metade do séc. XIX é possivel resolver a estrutura de algumas galdxias com o advento do telescépio de
6 pés (1,83 metros e com espelhos de melhor qualidade) de Lord Rosse, que descobre os bragos espirais em
algumas nebulosas em 1845 (Fig. 3).

Figura 3: Desenhos ilustrando o descobrimento da estrutura espiral em nebulosas. AciMA: (a) M51 observada por
John Herschel com um refletor de 1,26 m de didmetro (construido por seu pai, William) em 1828 e publicado em
1833 com os bragos ainda nao resolvidos; (b) desenho de William Parsons (Lord Rosse) de 1845, mostrando pela
primeira vez a estrutura espiral; (c) desenho a lépis de Jean Chacornac de 1862 sobre observagao no telescépio de
80 cm do Observatorio de Paris; (d) imagem na banda R do Digitized Sky Survey (DSS). ABAIXO: ilustragao de Lord
Rosse de 1845 (esquerda) comparado com uma imagem na banda R do DSS (direita). O Norte é aproximadamente
para baixo e as imagens tém cerca de 10’ de altura. Figura baseada parcialmente em Tobin & Holberg (2008).

Usando o catdlogo de John Herschel (que foi iniciado por seu pai, William), Cleveland Abbe mostra em
1867 que ha uma segregacao espacial entre as nebulosas: as nebulosas planetdrias se encontram no plano da
Via Léctea enquanto as nebulosas “brancas” (por causa de seu espectro estelar) evitam a Via Lactea. Abbe
também sugere que a Via Lactea, as Nubecule (Nuvens de Magalhées) e as nebulosas brancas sao todos
sistemas semelhantes de mesma natureza. Contudo, a observagao da distribui¢ao de nebulosas foi utilizada
como “prova’ de que as nebulosas estariam ligadas & Galédxia, antes que o papel da poeira interestelar fosse
compreendido. Neste primeiro mapa da distribui¢cao de nebulosas aparecem estruturas como os aglomerados
de Virgo, Coma, Perseu e Peixes. Uma representa¢ao mais precisa é publicada por Sydney Waters em 1873,
que conclui que tanto as nebulosas (resolvidas e nao resolvidas) e aglomerados estelares sao parte da Via
Lactea, confirmando a clara segregacao espacial quantificada por Abbe.

Paralelamente as descobertas de nebulosas, o conceito de “muitas galdxias” amadurecia. Na metade
do séc. X¥II surge a ideia dos “universos-ilhas” de Thomas Wright, Immanuel Kant e Johann Lambert
(Fig. 1). Algumas décadas depois, F. William Herschel publica um modelo da distribuigao das estrelas
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Figura 4: Primeiro mapa da distribuigdo de 3812 nebulosas de todo o céu, baseado no catdlogo de John Herschel
de 1864. Os ntimeros correspondem & contagem de nebulosas por unidade de superficie e os tragos correspondem
aos limites aproximados do plano da Galdxia. Os aglomerados de Virgo e Coma sao visiveis no centro do mapa (i.e.,
no polo galdctico). Destacado nos quadrados também estao as Nuvens de Magalhées, com vérias de suas nebulosas
(na maioria, regides HII com formagao estelar intensa). Figura adaptada de Abbe (1867).

12h _12h

» Nebulosas
o Aglomerados

Hemisfério Nort,

Figura 5: Distribuigao de nebulosas e aglomerados estelares (globulares e abertos) em proje¢ao azimutal ortografica
de dreas iguais. A faixa que atravessa cada hemisfério é a Via Léactea. Os pontos pretos sdo nebulosas e os pontos
vermelhos sdo aglomerados de estrelas. Figura adaptada de Waters (1873).

da Via Lactea com o Sol préximo do centro e morfologia achatada (Fig 2). Ainda nao havia medidas de
paralaxe estelar, mas Herschel estimou a distancia das estrelas préximas supondo que suas luminosidades
fossem compardveis a do Sol. Ele estima entdo que as estrelas estdo em média separadas por 1 parsec e
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conclui que a Via Lactea tem 800 pc de didmetro e uma espessura de 150 pc. Além disto, Herschel estima
que M31, a grande nebulosa de Andromeda, é o “universo ilha” mais préximo da Via Léactea, a cerca de
2100 parsec de distancia.

Figura 6: Modelo da Via Léctea de John Pringle Nichol (1848,
de onde foi tirada esta figura) na forma de um anel (um modelo
semelhante ja havia sido proposto por Nichol em 1839). Nichol
acrescenta uma sub-estrutura a um simples anel devido a nao
homogeneidade observada ao longo da Via Léctea (o que pode-
ria ser considerada a primeira evidéncia da presenca de bragos
espirais na Galdxia). O Sol se encontra préximo, mas nio exa-
tamente no centro do sistema. Este modelo foi influenciado pela
observacdo de M51 por John Herschel [veja Fig. 3, painel (a)].

SUFPFOSELD FCEM OF OUR GALLKY

Figura 7: Modelo da Galdxia de Cornelius Easton
de 1900. As irregularidades da Via Léctea s@o asso-
ciadas a bragos espirais, em analogia as “nebulosas”
espirais conhecidas na época. Baseada na figura ori-
ginal de Easton (1900).
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Na metade do século XIX, John Pringle Nichol da Universidade de Glasgow especula sobre a forma da
Via Léctea. Nichol aceitava a hipétese de nebulosas extragalédcticas e, assim como John Herschel, acreditava
que o Sol nao estava exatamente no centro da Galdxia (com a letra g maidscula, indicando nossa galdxia).
Nichols parte do modelo de William Herschel e propoe que a Via Léactea deva ter a forma de um anel
(Fig. 6).

Durante a primeira metade do século XIX duas novas técnicas surgem que irao revolucionar a astronomia:
a fotografia e a espectroscopia. Com a invenc¢ao do daguerreétipo por Nicéphore Niépce e Louis Daguerre
(patenteado em 1839) comecam as primeiras tentativas de se fotografar os astros. John W. Draper obtém o
primeiro daguerreétipo da Lua, apés uma exposi¢ao de 20 minutos em 1840. Os objetos difusos, nebulosas,
sao fotografados com sucesso apenas 40 anos depois. Isaac Roberts produz uma série de fotografias entre
1885 e 1899 com a melhor qualidade até o inicio do séc. XX.

Por outro lado, Joseph Fraunhofer usando um espectrégrafo de prisma consegue observar o espectro do
Sol na década de 1820. Em 1859, Gustav Kirchhoff e Robert Bunsen descobrem que as linhas espectrais
observadas nos espectros (do Sol e em laboratério) sdo produzidas por elementos quimicos. Durante a
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década de 1860, Kirchhoff identifica pelo menos 16 elementos quimicos no Sol. Finalmente, em 1882, W.
Huggins consegue fotografar o espectro de um objeto difuso (a nebulosa M 42). O primeiro espectro onde
se podia ver as linhas de absor¢ao de uma galdxia, Andromeda, foi obtido em 1899 por Julius Scheiner; até
entao acreditava-se que as nebulosas espirais tinham apenas espectro continuo.

No final do séc. XIX, principalmente baseando-se em analogias com as nebulosas espirais, Cornelius
Easton publica um modelo da Via Lactea onde aparece uma estrutura de “ramos” espirais (Fig. 7). Trinta
anos depois, quando o efeito da absor¢ao pela poeira do meio interestelar é compreendida, Robert Trumpler
publica um novo modelo da Galaxia (Fig. 8).
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No inicio do século XX dois projetos (que hoje poderiam ser chamados de surveys) foram fundamentais
para dar impulso & astrofisica extragaldctica: (I) a obtengao sistemdtica de espectros das nebulosas e
consequente medida da velocidade radial por Vesto Slipher. (II) O levantamento sistemdtico de estrelas
varidveis nas Nuvens de Magalhaes por Henrietta S. Leavitt, levando & descoberta da relacao entre a
luminosidade e o periodo de pulsacao das estrelas Cefeidas. Esta descoberta forneceu um indicador de
distancia com alcance muito superior as medidas de paralaxe trigonométricas (ainda que com uma precisao
bem menor).

A astronomia extragaldctica tem um marco fundamental no chamado “Grande Debate” de 1920, quando
duas visoes opostas da Galdxia e do Universo sao confrontadas (veja tabela 2). O debate entre estas duas
visdes de mundo se desenvolve desde o inicio do século XX até meados dos anos 1920. Em 1922, Ernst Opik
estima a distancia de M31 (a “nebulosa” de Andromeda) obtendo um valor, cerca de 450 kpc, muito maior
que o tamanho da Via Léctea, concluindo que se trata de “um universo de estrelas semelhante & nossa
propria galdxia”.

A questao é resolvida quando Hubble mostra que as “nebulosas espirais” estdo muito além da Via
Léctea, ao medir a distdncia de galdxias préximas utilizando a relagao periodo—luminosidade de estrelas
Cefeidas com o entao novo telescopio de 2,5 m de Mount Wilson.

A ideia da existéncia de uma componente escura da matéria no Universo tem mais de um século. Em
1903, Agnes M. Clerke comenta em um livro de divulgac¢do que a massa de corpos invisiveis pode superar a
massa dos objetos que brilham, podendo ser a principal componente do Universo. Em 1904, o fisico inglés
Lord Kelvin (William Thomson, 12 Barao Kelvin) expoe (Kelvin, 1904, Lecture X¥T) uma metodologia
dindmica para determinar a massa da Via Léctea, a partir de uma descricao do movimento das estrelas
como um gés de particulas. Kelvin discute a possibilidade de que a maioria das estrelas talvez sejam corpos
€scuros.

Em 1922, Kapteyn e Jeans estimam a massa na vizinhanca solar a partir do movimento préprio de
estrelas proximas e ambos utilizam o termo Matéria Escura (Dark Matter) para descrever a compo-
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Tabela 2: Argumentos do “Grande Debate” de 1920.

Harlow Shapley [11/1885-10/1972]

Heber D. Curtis [06/1872-01/1942]

Nao se observa nebulosas espirais na faixa da Via
Léctea. Deve haver uma conexao fisica entre elas.

A observacao de nebulosas espirais é obstruida pela
Via Léctea.

Via Léctea grande, o Sol esta a ~ 15 kpc do centro da
distribui¢ao de aglomerados globulares (que coincide
com o centro da Via Léctea); “nebulosas” espirais sao
parte da Via Lactea.

Via Lactea pequena, o Sol estd aproximadamente no
centro (modelo de Kapteyn); “nebulosas” espirais sao
sistemas externos, semelhantes & Via Léctea.

Se as “nebulosas” espirais sao tao grandes como a Via
Léctea, elas estao a distancias excessivamente eleva-
das.

Existe uma grande variacao no tamanho angular das
“nebulosas” espirais, indicando uma grande variagao
nas distancias: elas nao podem estar todas na Via
Léctea.

O brilho superficial da Via Léctea é menor do que nas
espirais; nao podem ser o mesmo objeto.

As Novas observadas na nebulosa de Andromeda sao
muito mais fracas que as observadas na Via Lactea:
devem estar muito mais distantes.

Observagoes mostram a rotacao de algumas espirais,
com periodo de 105 anos (A. van Maanen). Se tiverem
didmetro superior a ~ 5kpc, as regioes externas se
moveriam acima da velocidade da luz.

As linhas de emissdo de espirais sao semelhantes &
soma, dos espectros que se obteria somando a emissao
de estrelas préoximas do Sol; o desvio espectral obser-
vado indica velocidades muito maiores do que a das
estrelas (V. Slipher).

nente detectada dinamicamente, mas nao observada. Kapteyn nao detecta uma quantidade significativa de
Matéria Escura, enquanto Jeans encontra evidéncia de uma densidade detectdvel na vizinhanga solar.

Em 1932, Oort refaz a determinagao da massa dinamica tragada pelo movimento vertical (em relagao
ao plano galdctico) das estrelas da vizinhanca solar com um modelo e dados atualizados, e conclui que
ha um excesso de “matéria invisivel” em relagao & matéria observada e que a matéria invisivel estd mais
concentrada no plano galdctico (veja Sec. 3.4.6). Hoje sabemos que a maior parte desta matéria invisivel



13

detectada dinamicamente na vizinhanga solar é composta pelo meio interestelar (gds, poeira, anas marrons
e restos de evolugao estelar).

Em 1933, Zwicky determinou a massa dindmica do aglomerado de Coma através do uso do teorema
do virial, usando o redshift medido de 8 galdxias, e conclui que a maior parte da massa deste aglomerado
estd na forma de uma Matéria Escura (dunkle Materie). Este resultado foi confirmado por Smith (1936)
fazendo a mesma andlise do aglomerado de Virgo.

1 Figura 10: Modelo da Galdxia

de Kapteyn (1922). O Sol estd
0.18p  ~ 650 pc do centro da Galdxia
0.01 e ~ 38pc acima do plano.
10 kpe O perfil de densidade corres-
ponde a contagem de estre-
las em relagdo ao centro da
Galaxia.

Figura 11: Modelo de Universo
de Shapley (1918). Os peque-
nos circulos cinza sao aglome-
rados globulares. No modelo de
Shapley, a regidao préoxima do
Sol tem um excesso de densi-
dade. O “X” indica o centro da
Galédxia e “®” a posi¢do do Sol.
Note a diferenga de escala entre
os modelos de Shapley e Kap-
teyn.

Em 1927, Lemaitre propoe um modelo de Universo homogéneo em grande escala em expansao resolvendo
as equagoes de Einstein e obtendo pela primeira vez a relagao entre a distancia e a velocidade de afastamento
das galaxias. Em 1929, Hubble confirma que o Universo estd em expansao correlacionando as velocidades
medidas por Vesto Slipher com novas medidas de distancias extragalacticas.

Outra descoberta importante foi a existéncia de poeira interestelar e a absor¢ao (avermelhamento) da
luz. A existéncia de um meio difuso e ndo transparente a radiagao ja era suspeitado desde o séc. XIX mas
s6 foi confirmado em 1930 por Robert J. Trumpler. A absorcao da luz pelo meio interestelar explica por
que os modelos iniciais, baseados em contagens de estrelas, colocava o Sol no centro da Galédxia.

Uma vez estabelecida a natureza das nebulosas extragaldcticas, sao feitos os primeiros levantamentos
sistematicos para estudo da distribui¢ao espacial das galdxias (Fig 12), sem a confusdo prévia que se
fazia com as nebulosas Galédcticas. Em 1936, Hubble publica o seu sistema de classificagdo morfolégico de
galdxias, uma evolugao do sistema ja proposto por ele mesmo em 1926, separando “nebulosas extragalédcticas
em espirais e elipticas, que é amplamente usado até hoje (mais sobre isto na Sec. 14.1).

A compreensao da atividade nuclear das galdxias levou a maior parte do século XX. No inicio do
século XX sdo descobertas linhas de emissdo forte em algumas galdxias por E.A. Fath e, na década de
1940, Carl Seyfert propde o sistema de classificacao de galdxias (ainda utilizado) baseado na intensidade de
suas linhas de emissao. Por outro lado, em 1939 (publicado em 1944, veja Fig. 13) Grote Reber descobre a
primeira fonte discreta extragaldctica — Cygnus A —que, em 1954, foi identificada por Baade & Minkowski
como uma galdxia eliptica. Na década seguinte, em 1963, sao descobertos os Quasares. Estes e outros
objetos foram identificados como fenémeno tnico, devido a atividade nuclear em galdxias, isto é, AGNs
(Active Galactic Nucleous) na década de 1980.

Voltando ao final da década de 1940, C.D. Shane e C.A. Wirtanen, do Observatério Lick, iniciaram um
projeto de contagem de galdxias no hemisfério norte (cerca de um milhao de objetos entre ascensao reta
12" ¢ 18" e entre declinagao —20° e +20°), com os primeiros resultados publicados em Shane & Wirtanen
(1948) e Shane & Wirtanen (1954). A figura 14 é de uma redugao do catdlogo de Shane & Wirtanen tirando
proveito de toda a resolugao espacial disponivel (10 arcmin, Seldner et al., 1977).

A determinacdo dos parametros cosmolégicos tem um papel importante na nossa compreensao do
Universo. Esta determinagao é afetada em grande parte por erros sistematicos, isto é, erros fora do nosso
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Figura 13: Isocontornos em
radio (160 MHz) da Via
Léctea obtida por Reber
(1944) onde podemos ver o
centro da Galédxia, Cassio-
peia A (Cas A, uma nebu-

losa resto de supernova) e a
primeira radiogaldxia obser-
vada, Cygnus A (também co-
nhecida por 3C 405, a cerca
de 230 Mpc). A projegao é de
Airy em coordenadas equato-
riais.

controle. Um exemplo disto é a evolugdo do valor medido para a constante de Hubble (Fig. 15), que
convergiu para o valor aceito atualmente a partir da metade da década de 1990, quando estrelas Cefeidas
a mais de 10 Mpc foram observadas pelo Telescépio Espacial Hubble.

Curiosamente, o valor da constante de Hubble que aparentava convergir no inicio dos anos 2000, revelou
um novo problema na década seguinte: medidas baseadas em observagoes “locais” (z < 2) sugerem um valor
préximo! de (73,54 1,7) km s~! Mpc~! enquanto que medidas “cosmolégicas”, baseadas em observacoes
da radiacdo césmica de fundo, (2 ~ 1000) ddo um valor por volta de (67,54 1,1) km s~! Mpc~* (Fig. 16).

A partir do inicio do século XXT uma das principais metas da cosmologia observacional e estudos da es-
trutura em grande escala do universo é a caracterizagao da chamada Energia Escura, isto €, a determinagao
de sua natureza e sua equagao de estado.

L As barras de erro aqui nio sio rigorosas.
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Figura 14: Mapa das contagens de galdxias
de Lick mais brilhantes que B ~ 19, em
células de 10 arcmin®. O polo norte galactico
estd no centro da imagem. Figura tirada de
Seldner et al. (1977)
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Figura 15: Evolugdo histérica da determinag¢ao da constante de Hubble. Baseado na compilagao feita por John
Huchra, cfa-www.harvard.edu/~huchra/hubble, como parte do “projeto chave” do HST. Note que a primeira medida
é de Georges Lemaitre.

78 L T T T T ]
r ® Cefeidas, SNIa 1
76 F = CMB ]
= I UGS cHp 1 Figura 16: Evolugao da determinagao da cons-
g Tar SHoES + 7  tante de Hubble nas primeiras 2 décadas do
= | U SHyES SHoES ] século XXT mostrando a tensdo entre dois ti-
— ] = ¢ 5 n .
o WMAP1 WMAP5 1 pos de abordagens: “local” (Cefeidas e SN Ta,
g [ em azul) e “cosmolégica” (CMB, em vermelho).
Y WMAP7| = . .
= WMAW* 1 Figura baseada em Beaton et al. (2016); Freed-
= Llanckl6 1 man (2017). SHoES ¢ a colaboracao Supernovae
i f * 1 and Ho for the Equation of State liderada por
F Planck13 Planckl5  Planckl8 R :
66 . " i . Adam Riess.
2000 2005 2010 2015 2020

ano de publicagdo


http://cfa-www.harvard.edu/~huchra/hubble/

2 Introducao a cosmologia

2.1 Principios bésicos

A cosmologia se baseia em duas hipdteses fundamentais: o Universo é isotrépico e homogéneo em
grande escala. Isto significa, que para qualquer observador o Universo tera as mesmas propriedades, inde-
pendentemente da direcao de observagao. Matematicamente, dizemos que as propriedades do Universo sao
invariantes por translagdo (homogeneidade) e rotagao (isotropia).

Estas hipoteses, conhecidas como Principio Cosmolégico, sao motivadas por razoes filoséficas e
simplificadoras, devendo ser verificadas observacionalmente.

Obviamente, o Universo é extremamente nao homogéneo em “pequenas’ escalas: sistema solar (~
10~ "kpc), Galdxia (~ 10kpc), super-aglomerado de Virgo (ou super-aglomerado local, ~ 10%kpc),... A
partir de qual escala o Universo é homogéneo?

Podemos utilizar simplesmente argumentos dimensionais para definir uma escala de distancia a partir
da qual o Universo deve ser homogéneo. A gravitagao nos fornece uma escala de tempo (escala de tempo
de colapso de um sistema auto-gravitacional, veja Sec. 8):

te~ (Gp) Y2 ~ 10" anos ; p~pe~107Pg em 3. (1)
Multiplicando t. por uma velocidade obtemos uma escala de distancia:
L =vt, ~200Mpc, (2)

onde tomamos v = 0,01¢ (c é a velocidade da luz) como um limite superior para v. Este limite corresponde
as maiores velocidades peculiares observadas (veja Sec. 3.1.5). Em outras palavras, estes argumentos simples
indicam que o Universo deve ser aproximadamente homogéneo a partir de escalas maiores que 200 Mpc.

De fato, observamos que a esta distancia, as contagens de galdxias, quasares e radiogaldxias excluem
flutuagoes importantes, dp/p > 1. A Fig. 17 mostra a distribui¢ao projetada de 48 mil fontes radio ilustrando
esta homogeneidade.

Figura 17: Distribuigdo em coorde-
nadas equatoriais de fontes discretas
emissoras em rddio (4,85 GHz [6 cm],
fluxo entre 20 e 50 mJy) detectadas no
hemisfério norte (0° < § < 75°). Da-
dos de Gregory et al. (1996)
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A observacao de grandes estruturas em levantamentos profundos de galdxias (veja Sec. 4.1) mostram
que as perturbagoes de densidade tendem a dp/p < 1 para dimensoes maiores que algumas centenas de
Mpe. Scrimgeour et al. (2012) examinando um levantamento de 200 mil galdxias estimam que a flutuagao
de contagem de galdxias atinge 1% em esferas de 75h~! Mpc, e excluem uma distribuicdo fractal? em
escalas superiores a 80h~! Mpc.

2Uma distribuigio fractal é caracterizada por uma dimensio nao inteira. Por exemplo, a contagem de objetos extragaldcticos
em esferas de raio r pode ser expressa como N(< r) o rP (ignorando a curvatura e expansao do Universo); se D = 3 temos
uma distribui¢do uniforme, néao fractal, tridimensional; se 0 < D < 3 teremos uma distribuicao fractal.
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2.2 Principio antrépico

O fato de estarmos aqui, questionando sobre o Universo (ou o que quer que seja), é 6bvio. Esta observagao
pode dar vinculo as teorias cosmoldgicas? Até a época de Copérnico (1473-1543), acreditava-se que o
Universo havia sido criado para os seres humanos e que estes estariam em uma posicao central — o fato de
estarmos aqui observando o Universo seria ébvia e trivialmente irrelevante. Como nao somos o centro do
Universo, o fato de estarmos aqui tem implicagdes que podem ser utilizadas em cosmologia. Esta ¢é a ideia
bésica do Principio Antrépico.

Dicke (1961) argumentou que para que vida inteligente baseada em carbono (p.ex., nés) exista, o
Universo deva ter, no minimo, cerca de 10 bilhoes de anos. Este é, grosseiramente, o tempo necesséario para
o enriquecimento em metais do meio, formagao de um sistema solar como o nosso, surgimento e evolugao
de vida inteligente. Mais ainda, se o Universo fosse velho demais, vida inteligente (como conhecemos) nao
poderia aparecer, pois as estrelas como o Sol ja teriam saido da sequéncia principal. Dar limites para a
idade do Universo desta forma é uma aplica¢do do chamado principio antrépico fraco.

A motivagao de Dicke foi a “coincidéncia de nimeros grandes” notada por Dirac (1938):

Hy 1mpc2
h

he

2
Gmp

N\ 1/2
~2x10% ; ~6x 10* ; (h) ~5x10%. (3)

mp

A semelhanga entre estes nimeros adimensionais, que dependem de grandezas de origens diferentes (massa
do préton, massa do Universo visivel, constante da gravitagao, constante de Planck, idade do Universo) pode
tanto ser uma (grande) coincidéncia ou ser a manifestacdo de algum principio fisico (ainda desconhecido)
fundamental. Dirac sugeriu que a intensidade da forca gravitacional estaria ligada & densidade média do
Universo e, consequentemente, a constante gravitacional nao seria constante e deveria variar com o tempo.
Contudo, Dicke mostrou que a densidade média do Universo esta relacionada com a idade do Universo e
que o Universo nao pode ser nem muito jovem nem muito velho para que possamos estar aqui.

Carter (1974) formalizou o principio antrépico e introduziu sua versao forte, propondo que as constantes
fundamentais da natureza sao tais que permitem a existéncia de um Universo onde a vida inteligente pode
evoluir — se o Universo nao fosse como ele é, nés nao estariamos aqui para observa-lo. Dito de outra
forma, de uma infinidade de universos possiveis, apenas alguns (ou um?) sao adequados a vida inteligente.
Por exemplo, a constante cosmolégica deve ser (muito) pequena comparada com a energia de Planck
(Ep = /he5 /G ~ 1,956 x 10° J = 1,22 x 10'® GeV); a amplitude das perturbagdes primordiais, quando
estas entram no horizonte (isto é tém dimenséo menor que o horizonte causal do Universo), devem ser da
ordem de 107°.

Se o principio antrépico forte é verdadeiro, entdo algumas das constantes da natureza (massa dos
quarks, intensidade das interagoes fortes, etc...) ndo podem ser deduzidas a partir de teorias do tipo Grande
Unificagao e/ou “Teoria de Tudo”. Por outro lado, se encontramos algum dia uma verdadeira “Teoria de
Tudo”, as “coincidéncias de grandes ntmeros”, valores de todas as grandezas fisicas, etc..., poderd ser
deduzido a partir desta teoria e nao havera espago para o principio antrépico.

2.3 Expansao do Universo e a lei de Hubble—Lemaitre

No inicio do século XX, além das hipéteses de isotropia e homogeneidade, acreditava-se que o Universo era
imutdvel (modelo estédtico; na sua versao mais sofisticada, modelo de Einstein).

Esta ultima hipétese teve que ser abandonada em vista dos trabalhos de Georges Lemaitre (1927) e
Edwin Hubble (1929), que, com o telescépio de 2,5m de Monte Wilson, mostrou que as galdxias estao se
afastando proporcionalmente as suas distancias (Fig. 18). Este fato observacional foi (e é) interpretado
como a expansao do Universo.

Lemaitre e Hubble mostraram que a velocidade de afastamento das galdxias é proporcional & distancia
até nés, o que pode ser escrito como v = Hy D, onde Hy é, a um momento dado, uma constante.

A lei de Hubble—Lemaitre é uma consequéncia da isotropia do Universo; se a velocidade fosse
proporcional a DP com p # 1, observadores em diferentes lugares nao mediriam a mesma expansao do
Universo isotropicamente.

Observacionalmente, o que medimos é o desvio para o vermelho nas linhas dos espectros das galdxias.
Como os objetos se afastam, as linhas aparecem deslocadas para maiores comprimentos de onda — este
deslocamento é chamado redshift, z = AN\ = v/c, para v < ¢; na se¢ao 2.7.1 mostramos como o redshift
se relaciona com a expansao do universo (e ndo é um efeito Doppler) e na se¢ao 2.9.2 veremos como z se
relaciona com a velocidade de recessao.
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Figura 18: A relacdo velocidade heliocéntrica—distancia. Esquerda: figura 1 de Hubble (1929); as distancias foram
medidas utilizando Cefeidas (cada circulo representa uma galdxia). Direita: figura 5 de Hubble & Humason (1931); os
circulos representam valores médios de aglomerados (as distancias sdo obtidas através da distribuigdo de magnitudes
aparentes dos membros dos aglomerados).

Devido a velocidade finita da luz, podemos associar a velocidade de recessao (ou distancia) a uma época
passada do Universo. Também é normal nos referirmos a um instante passado do Universo através do
redshift correspondente & distancia. Isto é conveniente pois o redshift é obtido diretamente pela observacao
do espectro do objeto.

2.3.1 Paradoxo de Olbers

Em 1576, o astronomo inglés Thomas Digges é um dos primeiros a discutir o sistema de Copérnico (Johnson
& Larkey, 1934). Porém, contrariamente a Copérnico, Digges sugere que o Universo é infinito repleto de
estrelas. Digges vé um problema na observacao de que a noite é escura e nao iluminada por uma infinidade
de estrelas.

Em 1720, Halley discute a ideia de um Universo infinito (era a visdo aceita na época, uma vez que um
Universo finito seria gravitacionalmente instével), e conclui que, neste caso, haveria um ntimero infinito de
estrelas e o céu deveria ser infinitamente brilhante. Em 1744, Jean-Phillipe de Chéseaux sugere que ha algo
que atenue a luz das estrelas e a noite nao é clara como o dia.

Em 1823, Heinrich Wilhelm Olbers volta a fazer a pergunta “porque a noite é escura?” no artigo “ Uber
die Durchsichtigkeit des Weltraums” (Sobre a transparéncia do universo). No século XIX ainda era aceita
a ideia de um universo eterno e infinito. Nestas condig¢oes, o nimero de estrelas deve ser também infinito.
Imaginemos uma casca esférica com raio r e espessura dr centrada na Terra, uma densidade média de
estrelas p,, cada estrela com luminosidade L (isto ¢, L é a luminosidade média das estrelas). O niimero de
estrelas em cada casca é N, = 4mp,r?dr, e a luminosidade de uma casca serd Leasca = N.L = 47rp*f7"2 dr.

O brilho aparente (fluxo) de cada casca observado na Terra é, portanto:

Lcasca
fcasca - 47'('7“2 = p*LdT' . (4)

O brilho total, de todas as cascas, serd f = fooo p« L dr — oco. Ou seja, somando-se infinitas cascas, o brilho
observado seria infinito.

Se considerarmos que as estrelas nao sao pontos, mas esferas, mesmo assim o brilho total seria pelo
menos algo como o brilho do Sol. Como observamos que a noite é mais escura que o dia, esta questao é o
conhecido Paradozo de Olbers.

Algumas solucoes propostas estao erradas, por exemplo, supondo a existéncia de uma grande quantidade
de poeira que absorve a luz das estrelas. Neste caso (I) deveria haver uma quantidade tao grande de poeira
que néo verfamos nem mesmo as estrelas proximas (II) a energia da radiagao das estrelas seria re-emitida no
infravermelho distante e (III) se o fluxo é realmente infinito, a poeira seria completamente foto-dissociada.

Quando se descobriu a expansao do Universo, imaginou-se que o redshift pudesse ser suficiente para
diminuir a energia das estrelas distantes e resolver o problema. Isto, contudo, apenas diminui o fluxo total
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(bolométrico) recebido pelo observador por um fator ~ 2 em relagdo a um universo estéatico (Wesson et al.,
1987).

A solugao do paradoxo estd em um Universo jovem, onde o nimero de estrelas potencialmente visiveis,
isto é, dentro de um raio de causalidade ¢/Hy (a idade do universo é ~ Hy '), é finito. A integral em dL
entao converge para um valor finito. O fato da noite ser escura é uma evidéncia de que o Universo teve um
inicio no passado, este inicio podendo ser interpretado como o “Big Bang”. Na secao 9.2.3 veremos como
calcular o brilho superficial do céu noturno devido & soma de todas as fontes de luz extragalacticas.

2.4 Histéria térmica do Universo primordial

Se o Universo estd em expansao hoje, extrapolando a evolugdo para o passado eventualmente chegaremos
a uma singularidade. O modelo padrao cosmolégico assume que o Universo expandiu (e expande ainda) a
partir de uma fase densa e quente, o chamado Big Bang. A tabela 3 nos dd uma breve descri¢ao da histéria
do Universo.

Tabela 3: Histéria térmica do Universo, baseado no modelo ACDM. Em 2015, o LHC/Cern operava com energia
de 1,3 x 10* GeV. Escalonando a energia com o tamanho do acelerador de particulas, precisarfamos de um “Cern”
com o didmetro da érbita de Netuno para atingirmos ~ 10'2 GeV. Extrapolando para o futuro, o redshift deixa de
ter um sentido fisico, mas pode ser usado como uma varidvel indicando a expansao futura do Universo; neste caso,
z — —1 para t — oo.

Evento Idade z T (K) kT
Futuro 100 x 109h;o1 anos —0,9947 0,0144 1,24 x 1076 eV
Hoje 13,7 x 10%h-, anos 0 2,725 2,35 x 1074 eV
Equiparticao 9,95 x 109h7_01 anos 0,326 3,61 3,1 x107% eV
E. Escura-Matéria

Fim da ~ 0,92 x 109h7701 anos ~ 6 ~ 19,0 1,6 x 1073 eV
reionizac¢ao

Inicio da ~ 0,18 x 10°h;, anos ~ 20 ~ 57 4,9 x 1073 eV
reionizac¢ao

Desacoplamento 0,4 x 10%hzy" anos 1100 3000 0,26 eV
dos fétons

Recombinagao 2,7 x 10°h5y anos 1400 3800 0,33 eV
Equipartigao 58 x 10%hz; anos 3400h2, 9200h2, 0,8h2, eV
Matéria—Radiacao

Nucleossintese 1-500 s 2,5 x 10%-5,5 x 10 7 x 108-15 x 10° 0,06-1,3 MeV
Aniquilacao de et 1s 5,5 x 109 15 x 107 1,3 MeV
Desacoplamento

dos neutrinos

Transicao 5x 1076 4 x 1012 1013 1 GeV
quark—hadron

Unificagdo eletro-fraca 5 x 10719 s 4 x 1014 101% 100 GeV
Bariogénese?

GUT/Inflagao 5x 107 s 4 x 102 10%7 10 GeV
Epoca de Planck 2x 1074 s 1032 3 x 1032 2 x 10" GeV

Desacopl. dos gravitons

Enquanto a temperatura de corpo negro da radia¢ao é superior a ~ 3000 K (discutiremos isto na
Sec. 2.5.3) o Universo estd todo ionizado e os fétons sao espalhados (espalhamento Thomson) pelos elétrons
livres. Isto mantém todo o universo em equilibrio térmico e, naturalmente, temos um espectro de corpo
negro para a radiacao.
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Dizemos que as diversas particulas do Universo (f6tons, neutrinos, elétrons, prétons, etc.) estdo aco-
pladas quando, por algum mecanismo (espalhamento, colisdes ou absor¢ao,/emissao) estas particulas estao
em equilibrio térmico. Este equilibrio se d4 se a taxa de interacao entre as particulas é mais rapida do que
a expansao do Universo ou, equivalentemente, se a escala de tempo de interagao é menor que a escala de
tempo da expansao do Universo.

Enquanto o Universo expande, a temperatura diminui e as taxas de reagoes tendem a diminuir. Even-
tualmente, as particulas vao deixando de estar em equilibrio e dizemos que elas desacoplam do resto
do Universo. Este desacoplamento ocorre a momentos diferentes para diferentes tipos de particulas (veja
alguns exemplos na tabela 3).

2.4.1 Particulas relativisticas no Universo primordial

Para uma distribui¢do de particulas, que tem uma fungao de distribui¢do f;(p), onde p é o momento
(quantidade de movimento), a densidade numérica e a densidade de energia sdo dadas por:

n; = (23:)3 /sz(ﬁ) d3p e pi = (23;)3 /‘/E(@fz(ﬁ) a3p, 5)

onde a integral é feita sobre todo o volume V' do espago de velocidades, g; € o numero de graus de liberdade
relativisticos e E(p) é a energia que corresponde ao momento p. A fungdo de distribuicao depende da
natureza da particula, se for um férmion ou um béson:

1) = 1 { (+) — férmion

exp[E(@)/T] L1’ (—) — béson

Durante a era da radiagdo, podemos ignorar a contribui¢do da matéria (“poeira” sem pressdo) e energia
escura. A densidade de energia total serd determinada apenas pelas particulas relativisticas e, no caso de
fétons (bdésons), temos:

2
pB(T) = Z pi(T) = 7?:_0 gp(T)T*, (em unidades “naturais”, k=1,h=1,c= 1),
i

onde a soma i é feita sobre todas as particulas (no caso, bésons) livres relativisticas. Em unidades “fisicas”,
a expressao acima é:

2
pp(T) = —ggB(T) T* = 4,209 x 10 3¢9z (T)T* g em™® (T em Kelvin), (6)
C

onde o é a constante de Stefan—Boltzmann. Para fétons, gg = 2 e a férmula acima se torna a chamada lei
de Stefan-Boltzmann. Voltaremos em breve a esta lei por um outro caminho na Sec. 2.5.2.
No caso de férmions (neutrinos, por exemplo), temos:

7\ 7?2 .
pr(T) = pilT) = <§) g—o gr(T)T* = 3,683 x 10309 (T)T* g em™3 (T em Kelvin),

Para determinarmos a evolucao da densidade de energia em um universo em expansao, precisamos
determinar como evolui o nimero de graus de liberdade relativistico, g.(T"), para as particulas livres na
Era da radiagdo (T é a temperatura do Universo). Seguindo Kolb & Turner (1990), o nimero de graus de
liberdade efetivo, g.(T'), é dado por:

5:(1) =Y om <§—B)+§ng (%) @

onde a soma é feita sobre os graus de liberdade dos Bésons (B) de temperatura Ts e férmions (F) de tem-
peratura Tp. A temperatura dos fétons é T',. As particulas sao relativisticas enquanto a energia associada
a temperatura do Universo é maior do que a energia da massa de repouso, isto é, enquanto k7' > mc?.
Por exemplo, os fé6tons tem gp = 2, correspondente a duas polariza¢oes perpendiculares.

Desta forma, a densidade total de particulas relativisticas (pr), bésons e férmions, pode ser escrita de

uma forma simples:

2
30

pr(T) = =g (T)Ty = 4,209 x 10~*°¢, T g em™® (T em Kelvin) . (8)
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Em temperaturas acima de T' ~ 200 GeV todas as particulas (e suas anti-particulas) estao presentes, sao
relativisticas e estdo em equilibrio térmico (a particula mais massiva, o quark top, tem myop = 175 GeV).
O numero total de graus de liberdade desta “sopa” de particulas é Olive & Peacock (2014):

9.(T) = 28 + (7/8) 90 = 106,75; (T 2 200 GeV).

Quando o Universo atinge T~ 1 GeV, os Quarks t, b, ¢; o lépton 7; e os bésons W+, W—, Z° e HY j4
se aniquilaram e o nimero de graus de equilibrio relativistico passa a:

g(T) =18+ (7/8) 50 = 61,75; (0,2 < T < 200 GeV).

Abaixo de 100 MeV, os quarks e glions estao confinados nos hadrons (principalmente prétons e néutrons)
e os muons (léptons) jd se aniquilaram. Sobram apenas os fétons e os léptons, elétrons e neutrinos (e suas
anti-particulas). Temos agora:

g-(T)= 2+ (1/8) x (6+4) = 10,75; (0,5 MeV ST 50,1 GeV)

fétons neutrinos + elétrons

Abaixo de ~ 1 MeV, os neutrinos se desacoplam e sua temperatura se diferencia da temperatura dos
fétons (neutrinos e fétons deixam de estar em equilibrio). Abaixo de T ~ 500 keV, elétrons e pdsitrons
deixam de ser relativisticos e se aniquilam. Portanto:

9.(T) =24 (7/8) 6 (T, /T,)* =2+ (7/8) 6 (4/11)*% = 3.3626; (T < 0,5 MeV)

lembrando que T, = (4/11)/3T,. A figura 19 mostra a evolugio de g. no universo em expansio.
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Figura 19: Evolugdo do numero de graus
de liberdade efetivos, g. em func¢ao da
temperatura do Universo. Acima, a escala
de tempo apds o Big Bang assumindo um
universo ACDM.
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Os neutrinos com massa inferior a ~ 0,2 eV ainda s@o relativisticos até a época da recombinagdo,
z = 1100, cerca de 400 mil anos apés o Big Bang (0,2 eV é aproximadamente a “temperatura”, kT, do
universo nesta época). A menos que os neutrinos tenham massa inferior a 10~% eV, eles ndo sdo mais
relativisticos hoje e devem contar como matéria, e nao radiacao. Neste caso, apenas os fétons seriam
relativisticos e g.(T') = 2. A evolugao da densidade da “radiagao”, isto é, particulas livres e relativisticas é
ilustrada na Fig. 20.

2.5 Radiacao cosmolégica de fundo em micro-ondas (RCF ou CMB)

Dentro do modelo do Universo em expansao, Gamow (1948) previu que o Universo deveria estar permeado
por uma radiagdo de corpo negro, cujo brilho (por unidade de frequéncia ou unidade de comprimento de
onda) ¢ dado pela lei de Planck:

2h 3 2 he? 1
B.(T) = 2 exp (hw/kT) — 1 ou  BA(T)= A5 exp (he/AkT) —1°

9)

A temperatura desta radiagao estaria diretamente ligada & idade do Universo e, consequentemente, ao fator
de escala e o redshift cosmolégico. Além disto, a radiacao cosmoldgica de fundo mantém o espectro de corpo
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negro durante a expansao do Universo (Tolman, 1930). Isto ocorre porque ambos k7" e hr sdo inversamente
proporcionais ao fator de escala a do Universo (dito de outra forma, ambos diminuem linearmente com o
redshift).

Em 1965 foi publicado simultaneamente a descoberta de uma radiacao de fundo medida em 4080 MHz
(7,35 cm) por Penzias & Wilson (1965) e a interpretagdo desta, que seria a radiagdo de corpo negro que
permeia o Universo (Dicke, Peebles, Roll & Wilkinson, 1965). A temperatura obtida foi de 3,5 4- 1,0K.

O valor obtido pelo FIRAS (Far Infrared Absolute Spectrophotometer) e pelo DMR (Differential Mi-
crowave Radiometer) do satélite COBE (COsmic Background Explorer, 1989-1993) é 2,725 + 0,002K
(95% de certeza, Mather et al., 1999). Com WMAP, esta medida se tornou ainda mais precisa, Temp =
2.72548 + 0.00057 (Fixsen, 2009), veja a Fig. 21.

A radiagao de fundo é extremamente homogénea, como pode ser constatado no painel superior esquerdo
da figura 22. A temperatura medida corresponde a z = 0, isto €, hoje. Para redshifts superiores, a tempe-
ratura da CMB deve ser superior & T'(z = 0), veja a Eq. (21) abaixo. Bahcall & Wolf (1968) sugeriram que
a temperatura da radiacao césmica no passado pode ser medida através das linhas de excitagao atomicas
hiperfinas produzidas em nuvens a alto redshift. De fato, Levshakov et al. (2002) mediram T = 12,2:13:;1{
em z = 3,025 na direcao do QSO 0347-3819, compativel com o valor esperado de T = 10,968 + 0,004 K e
Cui et al. (2005) obtiveram T' = 7,2 + 0,8K em z = 1,7765 (Q1331+170), também compativel com o valor
esperado de 7,566K.

2.5.1 Dipolo cinematico e anisotropias da RCF (CMB)

Devido ao efeito Doppler, a temperatura da radiagao césmica depende da velocidade relativa (direcao e
médulo) do observador. A temperatura observada de uma emissao de corpo negro isotrépica de temperatura

Tcoums é:
Tons(0) = T Vel (10)
obs - CMBl*ﬂCOSG7
onde 8 = v/e, v e § sdo o médulo e a dire¢ao do vetor velocidade do observador. Esta variagao de

temperatura com a direcao de observagao pode ser expressa como uma expansao multipolar, expandindo
para 3 < 1 e usando a identidade 2 cos?(f) = 1 + cos(26):

Tovs(0) = Tous <1 + (%) cosf + % (%)QCOS29 + i (%)3 (cosd + cos30) + O (%)4) , (11)

3A observacio de estados excitados da molécula CN levou McKellar (1941) a conclusio da existéncia de um fundo de
radiacao de 2,3 K. Contudo, como o CN era observado na Galaxia, a origem deste fundo de radiagao foi atribuido & radiacao
estelar e ndao & CMB. Em 1956, em sua tese de doutorado, E. Le Roux mostra que em A\ = 33 cm o céu tem uma temperatura
uniforme, inferior a 20 K (citado em Delannoy et al., 1957).
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Figura 21: Espectro de um corpo negro (Planck) de 2,725K. Para comprimentos de onda superior & ~ 50 cm a
radiac@o observada ¢ dominada pela emissdo de fundo em radio (soma de fontes rddio sincrotron [cf. se¢ao 11.5]).
Para comprimentos inferiores & ~ 2 x 1072 cm a contribui¢io vem da emissdo extragalictica (energia emitida por
formacgao estelar e AGNs, absorvida pela poeira e re-emitida como um corpo negro), poeira da Via Lactea e luz
zodiacal.

onde o primeiro termo (dipolo) é o mais importante. Este dipolo, devido ao movimento da Terra em relagao
a radiagao césmica, foi medido pela primeira vez por Conklin (1969); Henry (1971); Smoot, Gorenstein &
Muller (1977). A variacdo de temperatura da CMB é AT /T ~ 1073, cf. figura 22.

Levando em conta a variagdo observada da temperatura da CMB, o espectro observado da CMB pode

ser escrito como:

v 0B,
Bu,obs(oa Tobs) ~ BV(TCMB) + ETCMB a—T cos@. (12)

Tcms

O espectro de Teymp 0B, /0T é mostrada na figura 23.

Uma andlise recente nos dé a dire¢ao do dipolo (I, b) = (263585 + 0,10, 48725 + 0,04) ou (a, §) =
(11,20 £ 0,01®, — 7,22° £ 0,08°), isto é, na constelagio da Taca (Crater), entre Hidra e Ledo, com
amplitude de 3,346 +0,017mK (Bennett et al., 2003). Esta amplitude corresponde a uma velocidade do Sol
em relagdo a radiagdo césmica de cerca de v = ¢ AT/T = 371 + 1 km/s. Estes valores, contudo, dependem
do modelo de distribuicao de poeira da nossa galdxia.

Levando em conta o movimento do Sol, a Galaxia se move em relagdo & CMB na direcao (I, b) = (26655+
0,3,2951 +0,4) com v = 552 4+ 6km s~ e o Grupo Local se desloca na dire¢ao (I, b) = (276° + 3, 30° + 3)
com v = 627+ 22km s~! (Kogut et al., 1993).

Uma vez subtraida a contribui¢ao do dipolo cinemitico, a radia¢do césmica de fundo apresenta ainda
flutuagoes (anisotropias) da ordem de 10~°K. Estas anisotropias® foram detectadas pela primeira vez pelo
satélite COBE (Smoot et al., 1992), figura 22 (George Smoot e John C. Mather ganharam o prémio Nobel
em 2006 pela “descoberta da forma de corpo negro e anisotropias da CMB). Nas primeiras décadas do
século XXT, novos mapas da anisotropia foram obtidos por outros satélites, WMAP ( Wilkinson Microwave
Anisotropy Probe) e Planck, cf. Fig. 24.

O valor do quadrupolo, medido pela primeira vez pelo satélite COBE, é 12,44+ 3,1 uK. Neste valor estao
incluidos o quadrupolo cinemético assim como o termo [ = 2 do espectro de poténcia da CMB devido as
flutuagoes de densidade na época da recombinagao. O valor obtido é particularmente inferior ao previsto
pelo modelo cosmolégico padrao ACDM.

Enquanto que COBE pode medir estas anisotropias (variagdes de temperatura) somente em escalas
superiores a 7°, a figura 24 nos mostra a flutuacao da temperatura da CMB em escalas de dezenas de
minutos de arco ou menor, obtidas pelos satélites WMAP e Planck — medidas em regides menores do céu

4Para se ter uma ideia, se a superficie da Terra tivesse a mesma homogeneidade da CMB, as maiores elevacdes ou depressdes
nao passariam de 200 metros.
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Figura 22: Imagem (em escala de temperatura) da radiagdo de fundo em todo o céu. (a): a temperatura medida
diretamente em todo céu: ela é realmente assim! (b): subtraindo a temperatura média, a componente de dipolo
é colocada em evidéncia, indicando o movimento da Sistema Solar em relacdo & CMB. A variagdo mdaxima de
temperatura do dipolo é de AT/T ~ 107%. A emissdo da Via Lactea estd representada em outra escala de cor.
(c): subtraindo a componente de dipolo, resta as flutuagdes devido & anisotropia da radia¢do de fundo e a imagem
da Via Léctea em micro-ondas se torna evidente. (d): diagrama com os principais objetos vistos em micro-ondas e
infravermelho distante. Figura baseada em Bennett et al. (2003).

feitas em alta resolugdo foram possiveis com baldes, p.ex., MAXIMA (Millimeter Anisotropy eXperiment
IMaging Array, 1998 e 1999) e Boomerang (Balloon Observations Of Millimetric Extragalactic Radiation
And Geophysics, 1998 e 2003), ou do solo, p.ex., CBI (Cosmic Background Imager, no Chile) ou SPT (South
Pole Telescope, na estagdo Amundsen—Scott desde 2007).

Flutuacdes de ~ 10’ correspondem a massas de ~ 2,0-2,5 x 10'*M na chamada superficie de tiltimo
espalhamento, que corresponde ao momento em que o Universo se torna transparente em relagao & radiagao
cosmica de fundo. Esta escala de massa corresponde aos aglomerados de galdxias e, portanto, flutuagoes
da CMB desta escala angular correspondem provavelmente as “sementes” de aglomerados semelhantes aos
observados no Universo préximos.

2.5.2 Equipartigcao

A densidade de energia da radiacao de fundo é obtida pela integral da emissao de um corpo negro dada
pela Eq. (9):

A [ 4 2 3
wu=" [ B, (T)dv=-2T4 ;az%kc<”—k) : (13)

c Jo T ch

onde o = 5,67x10 %erg s lem 2K ~* é a constante de Stefan-Boltzmann, 40 /c = 7,566 x 10~ *Perg cm 3K ~*
é a constante de radiagdo e a expressao acima é uma forma da lei de Stefan—Boltzmann. Utilizando a equi-
valéncia entre massa e energia, obtemos a densidade da radiacao de fundo:

u 4o T4

Prad = C_2 T3 (14)

Como veremos mais adiante, a densidade de radiagao varia com o fator de escala do Universo, a, como
prad o< a~ % = (1 + 2)* (2 6 o redshift cosmoldgico). Assim, a densidade de radiagio em um momento
qualquer estd relacionado com a densidade atual como:

_ doTH _
prad(a) = Prad,0 @ 1= 3 0 a 4= 0,2604(1 + 2)4 (

To )4 eV em ™ (15)

2,725K 2
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onde o indice ‘0’ indica o valor atual. Note que o fator de escala hoje vale a(tg) = ap = 1.
Por outro lado, a densidade de matéria do Universo varia com a2 e estd relacionada com a densidade
atual pela relagao:
2
s _ 3HQy a3

T (16)

p(a) = poa™ = peritar a”


https://lambda.gsfc.nasa.gov/product/
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Comparando as equagoes (15) e (16) vemos que a medida que a diminui (o Universo é mais jovem)
a densidade de radiagao aumenta mais rapidamente que a densidade da matéria. Portanto, existe um
momento na histéria em que o Universo é dominado pela radiacao. Chamamos esta época de era da
radia¢do. Em um certo momento ambas as densidades sao equivalente (hd uma equiparticao) e, apds a
equiparticao, a densidade de matéria passa a dominar o Universo.

O valor do fator de escala no momento em que hé equiparticao é:

8rdoc GTg 1 57 -20—1
= =248 x 107°h™=Q 17
T3 T e may N M (17)
ou, em termos de redshift (z+1=1/a),
Zequip & 4 x 104 Qprh?. (18)

Um célculo mais preciso deve levar em conta todos os componentes relativisticos, além dos fétons. Em
particular, devemos levar em conta os neutrinos relativisticos. A densidade de energia de um fluido de
neutrinos relativisticos, u,,, de temperatura T, é (Peebles, 1993, capitulo 6, p. 160):

4
Uy = (Z) Nes—21%
8 c

onde Nos = 3 para trés familias de neutrino—anti-neutrino relativisticos (ou, o ntimero efetivo de espécies
de neutrinos).

Como os neutrinos se desacoplam da matéria e dos fétons (através dos elétrons) quando o Universo
tem ~ 1 segundo, a aniquilagdo entre elétrons e pésitrons (anti-elétron), e™—e*, produz um aumento da
entropia (temperatura) dos fétons, mas nao dos neutrinos desacoplados. Consequentemente, a temperatura
dos neutrinos é inferior a dos fétons a partir do desacoplamento, dado por (veja Mo, van den Bosch &
White, 2010, segao 3.3):

4 1/3 ' '
T, = (ﬁ) T, = 1T,=0,7138T, (ou seja, hoje: T, o = 1,945 K).

Assim, com os neutrinos relativisticos, a densidade de radiagao deve ser corrigida por:

4/3
T[4
1+§ (ﬁ) Nef‘| Py

onde p, é a densidade de radiagdo apenas dos fétons [Eq. (15), acimal. Com as 3 espécies de neutrinos®
temos praa = 1,69p+, 1l0go Zequip ~ 2,4 X 104 Qu k2. A temperatura da radiacdo (fétons) no momento da
equiparticao é:

Prad =

T =2,725(1 + 2) ~ 6,49 x 10* Qph? K = 9640 hro (21/0,3) K. (19)

2,725
- a

2.5.3 Recombinagao

Enquanto o redshift era elevado, a radiagao césmica de fundo mantinha a matéria barionica® (essencialmente
HT e, em menor propor¢io, He™ e He?", e fons de litio) completamente ionizada e em equilibrio térmico
devido ao espalhamento dos fétons da CMB com os elétrons livres. Para um plasma em equilibrio térmico
com os fétons, se kT < mec® = 511keV (isto 6, T < 6 x 10°K, ~ 10 segundos apés o Big Bang), o
espalhamento Compton entre elétrons e fétons pode ser aproximado pelo espalhamento Thomson; nesta
aproximagcao nao hé alteragao de energia dos elétrons e fétons, apenas mudanca na dire¢ao dos movimentos.

Os ions e os elétrons estao acoplados pelas interagoes eletromagnéticas. Uma das consequéncias disto
é que a formagao de estruturas barionicas nao pode acontecer enquanto houver este acoplamento féton-
elétron-préton. Neste contexto, este fendomeno é conhecido como amortecimento de Silk [Silk damping, (Silk,

1967, 1968), veja também na Sec. 3.1.1].

50 niimero efetivo de neutrinos é ligeiramente maior que o nimero de espécies de neutrinos, Ngz = 3,046.
6Como a maior parte da massa dos dtomos e moléculas estdo nos prétons e néutrons, que sdo barions, chamamos de
matéria baridnica a matéria “comum”.
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Devido & expansao, o Universo se resfria e no redshift z.. 0s fétons vao interagindo cada vez menos
com os elétrons. Isto permite que os ions vao se tornando neutros pela captura dos elétrons livres.

Primeiro, sao os fons de Li1v que capturam um elétrons por volta de z ~ 14000, depois o LiIlI captura
um segundo elétrons (z ~ 8600). O Helll captura um elétron em z ~ 6000 e, em seguida, se torna neutro
pela captura do segundo elétrons em z ~ 2500 (Galli & Palla, 2013).

Quando o H™ captura os tltimos elétrons livres (pelo menos a grande maioria deles) e se torna neutro,
o Universo se torna transparente; os fétons da radia¢ao de fundo (nesta época no infravermelho) podem se
propagar livremente). Este processo de captura de elétrons é chamado recombinacao dos elétrons livres
(mesmo que os elétrons estejam “combinando” com os nicleos pela primeira vez na histéria do Universo).
A Fig. 25 ilustra este processo.

tempok Figura 25: Durante a recombinagao o

hidrogénio Universo se torna transparente e a ra-

@ @ diagdo pode se propagar livremente. An-
@ @ tes da recombinagao (lado esquerdo da fi-
gura) os fétons, frequentemente espalha-

\/Xf?t\o; dos pelos elétrons, tém um livre caminho

(@
@ @ médio muito curto. Apés a recombinagao,

0s atomos neutros tém sec¢ao de choque su-
50 hélio ficientemente pequena para que os fétons
z=1100 possam se propagar livremente. Baseado
numa figura de James Schombert.

Vamos considerar o equilibrio térmico da fotoionizac¢do do hidrogénio, e +p = H + v, isto é, supomos o
universo composto apenas de hidrogénio. A condigao de equilibrio é dada pela equagao de ionizagao térmica

de Saha:
nen,  a?  (2rmckT)?/? EY _n
ngn l—x  n(2wh)3 P (_ﬁ) TET
onde n é a densidade numérica (ignorando a pequena contribui¢ao de prétons em nicleos de He) e E é a
energia de ionizagdo do hidrogénio no nivel fundamental, £ = 13,60 eV (Peebles, 1993). O hélio, por ter
energia de ionizag¢ao mais elevada, se recombina mais cedo formando He II e logo em seguida formando o
atomo neutro, He I. A recombinacao do hidrogénio ocorre apés a formacao de hélio neutro.
Como veremos mais adiante podemos tomar a temperatura em fun¢ao do redshift como:

i M=n,+ng, (20)

T =2,725(1+2)K, (21)
e a densidade volumétrica, n = p/m, como:

QB peri 3OpH?
n= %(1 123 = ﬁm‘;u +2)% = 1.124 x 107°(1 + 2)*Qph?prétons cm ™2 . (22)
Podemos assim resolver a equagao de equilibrio de Saha e obter x(z):

2
14 /144,136 x 10~ 2L exp[57916,1/(1 + 2)] Qph?(1 + 2)3/2

() (23)

A figura 26 mostra a evolucdo da fragdo de ionizagdo para diversos cendrios. Quando o redshift é
z & 1100, a radiacao césmica de fundo deixa de ionizar a matéria (Tcymp ~ 3000 K) e o Universo se torna
transparente. O intervalo de tempo durante a recombinacdo é curto, da ordem de 10° anos apenas; isto
corresponde a um intervalo em redshift Az ~ 100 em torno de z;. = 1100.

Observe que a temperatura associada a energia de ionizagdo do hidrogénio ¢ T'= (13,6 eV)/k = T =~
1,58 x 10° K, muito maior que a temperatura quando ocorre a recombinacao.

A expansao do Universo e consequente diminui¢ao de energia dos fétons emitidos pelos atomos a medida
que vao se recombinando (os fétons que ficam com energia abaixo da energia Limite de Lyman, 13,6 ¢V, nao
podem mais ionizar os dtomos neutros, em um mecanismo de feedback) nao é o inico mecanismo responsavel
pela recombinagao. Tao importante quando a expansao e o resfriamento da CMB é o mecanismo de emissao
de 2 f6tons por uma transi¢ao proibida 2S — 1S (Peebles, 1968). Neste caso, a probabilidade é grande para

que estes 2 fétons ndo possam ionizar o hidrogénio”.

7A probabilidade de ocorrer a transicio 2S — 1S é pequena, Tay = 8,227 s~1, mas como o nimero de fétons é grande em
relagao aos barions, este mecanismo é o mais importante para a recombinacao.


http://abyss.uoregon.edu/~js/21st_century_science/lectures/lec27.html
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Figura 26: Esquerda: Taxa de ionizagdo em fungdo do redshift e da idade do Universo (qo = 1/2) para diferentes
valores de Qph?, utilizando a aproximacio Y = 0. Direita: Taxa de ionizacdo utilizando modelo mais realista
incluindo o He (calculado com o cédigo recfast) para diversos modelos cosmolégicos. Note que os modelos OCDM
e ACDM sao praticamente indistinguiveis. Nesta figura, ndo levamos em conta a reionizagdo do Universo a partir
de z = 15 (veja segao 12).

Com um calculo mais detalhado [com recfast, (Seager et al., 1999)], levando em conta a presenca
do hélio e a dindmica do Universo, podemos ver que a época da recombinacao nao se altera muito. Por
outro lado, vemos que a recombinagdo ndo é completa, havendo uma taxa residual de fons (x ~ 3 x
1075Q/(h2p) ~ 3 x 10~%) até o momento onde se inicia a reionizagio do Universo, em 2z a2 15, devido &
formagao das primeiras estrelas ou AGNs (veremos isto na se¢ao 12).

2.5.4 Temperatura da matéria bariénica intergaldctica

Até a época da recombinacao, a matéria barionica estd fortemente acoplada com os fétons e em equilibrio
térmico. Apés a recombinacgao, a radiagao deixa gradativamente de manter aquecida a matéria, que passa
a esfriar adiabaticamente (isto é, lentamente, apenas pelo aumento do volume®) devido & expansiao do
Universo.

Durante o resfriamento, a equacao de estado é T}, pzfl, onde v = 5/3 para um processo adiabdtico.

Portanto,

Tbo<p§/3. Mas, ppx V 1xa? = Ty < a2 o (14 2)?%,

onde V é o volume onde é medido a densidade p e a é o fator de escala. Por volta de z ~ 150 o acoplamento da
radiagao com a matéria barionica é completamente desprezivel (até entao, os poucos fétons de alta energia
da distribuigdo de Planck mantinham a matéria na temperatura da radia¢ao de fundo) e a temperatura
cai proporcionalmente a (1 + z)?2, veja a Fig. 27 e Loeb (2006).

T
4 E recombinagdo — ]
3 8 radiag@o E
g 2 - E Figura 27: Comparagao entre a evolugao da temperatura da radiagao
~ 1 E E césmica de fundo (CMB, em vermelho) e da matéria barionica inter-
= | intergalacticos ] galdctica (em azul). Apés a recombinagdo, a matéria esfria adiabati-
=0 £ I E camente até a época da reionizagdo, quando é aquecida pelo fundo de
a7 e radiagdo UV. Nesta figura estd representado apenas o processo de res-
) P relomzacao ‘ ] friamento adiabatico. Baseado em Madau et al. (2003).
1 10 100 1000
(1+2)

Por volta de redshift ~ 15, tem inicio a reionizagao do Universo (veja Sec. 12) e o gas intergaldctico é
reaquecido até cerca de 2 x 10* K. Ao final da reionizacéo, o gds de barions intergaldctico voltaria a resfriar

8Em sistemas termodinamicos reversiveis, um processo adiabético é também isentrépico, isto é, sem variacio de entropia.
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adiabaticamente, contudo ha agora um campo de radiagdo UV proveniente de AGNs e regides de formagao
estelar em galdxias. Além disto hd também os raios césmicos produzidos por jatos de AGNs (como nos
Blazares).

2.5.5 Entropia da CMB

A entropia da radia¢do césmica de fundo pode ser obtida partindo da relagao ds = (1/T)du, onde s
é a entropia por unidade de volume do “gds” de fétons e u é a densidade de energia dada pela lei de
Stefan-Boltzmann, Eq. (13). Obtemos assim a entropia da radiagdo por unidade de volume:

160 160 Ar?k (2w kT\®
ds = —T12dT =—-T%= : 24
s c -8 3c 45 ( ch ) (24)
Por outro lado, a densidade numérica de fétons é obtida por:
n /OO B”(T)4 dv = 27¢(3) 2T\ 1105 [ —~ 3 cm ™3 (25)
= ——Anrdv =2m — | =
T )y chv ch 7\ 2,725K ’

onde ((z) é a funcdo zeta de Riemann e ((3) =~ 1,202057.
Podemos calcular a entropia especifica (i.e., entropia por unidade de volume e por féton) da radiagao,
s/ny:
s 27t

n,  45((3)

k ~ 3,6016 k (26)

onde notamos que esta razao é uma constante, independente da temperatura da radiagao.
Para se ter uma ideia do quanto ¢ esta entropia, estimamos a densidade numérica de bérions (essenci-
almente prétons e néutrons) no Universo. Esta densidade ¢ dada por:

Q ri
np = 7ch i , (27)
my

onde Q0 e perit S20, respectivamente, o parametro de densidade dos barions e a densidade critica do universo
[isto sera discutido mais adiante nas se¢des 2.9 e 2.13, onde veremos que Qp = 0,04h7_02 € perit € dado pela
Eq. (68)]; mp é a massa do préton. Numericamente temos,

O,
0’045cm . (28)

np = 2,477 x 1077

A densidade numérica de barions é muito menor do que a densidade de fétons e consequentemente sua
entropia é muito menor também. Ou seja, a entropia do universo é, essencialmente, a entropia da radiagao
césmica de fundo. Voltaremos a esta razao ng/n., nas segdes 2.12 e 2.13.

2.6 Radiacao de fundo nao cosmolégica

Visto da Terra, todo o espectro eletromagnético contém uma emissao de fundo. Exceto pela CMB, este
fundo nao é de origem cosmolégica, mas sim é devido a contribui¢ao de fontes — em geral discretas — que
se somam na linha de visada. A figura 28 mostra a distribuicao de energia espectral da radiacao de fundo.

Para comprimentos de onda maior do que ~ 1 metro (frequéncia menor do que ~ 300 MHz), a radiagao
de fundo se comporta como uma lei de poténcia, vI, x v96. E principalmente a radiacao sincrotron da
nossa prépria Galdxia, com uma contribuicao menor de fontes extragaldcticas.

A CMB domina a radiac¢ao de fundo, quase duas ordens de magnitude superior ao fundo no infravermelho
distante (FIR), que é a segunda maior contribui¢ao para o fundo. Acredita-se que a origem do fundo no
FIR é devido a emissao da poeira em galdxias com formagao estelar intensa ou com niticleos ativos. Cerca
de 70% da radiagao de fundo no FIR [24-500 pm| vem de galdxias além de z > 1,2 (Devlin et al., 2009).

Em seguida temos o fundo no visivel e no infravermelho préximo, origindrio da soma da emissao estelar
em todas as galdxias.

Por fim temos os fundos em raios-X e raios-y, com uma contribuicdo muito menor em energia, pratica-
mente isotrépica, cuja principal origem é a atividade nuclear em galdxias (QSOs). Para as referéncias dos
pontos apresentados na Fig. 28, veja Scott (2000).



30 2.7 Descri¢ao geométrica do Universo

v [MHz] s energia [keV]
T AT A (U 1 103 106 10°
e e e e B L e e e B L B e e B
rddio Infra-V. vis. UV raios-X raios-y
3 comprimento de onda \ [um]
10° — 10° 1 10° 10710
valores integrados
i em nW m2 srt
T
[
- 7N
Nm 1 L rédio%//é FIB OpB
‘E 0.0007(L0727 30.3 22.6
L 10° 1010 10%°
% frequéncia v[GHz|
>—<= i
R
107 P
GRB ’*‘*ﬂl\
P
1076 - 102um 103A
‘ L l 1 1 l 1 1 l 1 1 l 1 1 l 1 1 L 1 1 l 1

10° 103 1 1073 1076 1077 10712 10713
comprimento de onda [mm]

Figura 28: Distribui¢ao espectral de energia da radiacdo de fundo. Note que a CMB é a maior contribui¢do em
energia (Scott, 2000). No painel a direita [tirado de em Bethermin (2011)], estd ilustrada de forma esquematica
as contribuigbes dos fundos 6ptico (OpB), infravermelho (FIB), micro-ondas (CMB), radio, raios-X (XRB) e gama
(GRB), com suas respectivas contribuicoes integradas.

2.7 Descricao geométrica do Universo

Na relatividade geral, o Universo isotrépico e homogéneo (principio cosmolégico, Sec. 2.1) é descrito pela
métrica de Robertson-Walker em fungao das coordenadas coméveis (z,0,6):

dz?

m + $2( d92 + sen2 9 d¢2) 5 (29)

ds? = g, dat dz” = —c* dt? + d*(1)

onde g,, é o tensor métrico. A constante k determina a curvatura do espago (mais precisamente, a
curvatura de Gauss’): se k = 0 o espago é plano (euclidiano), k = 1 o espago tem curvatura positiva
(fechado ou “esférico”), e k = —1 a curvatura é negativa (aberta ou “hiperbélica”), cf. Fig. 29. Como
assumimos o principio cosmolégico, a curvatura k é uniforme em todo o Universo (bem entendido, quando
medido em grande escala e nao localmente).

A trajetéria de um féton é dada pela geodésica ds? = 0. A equagio (29) é invariante com as seguintes
transformagoes:

a(t) = Ca(t); © = a/C; k— ki ¥, (30)

ou seja, sempre podemos obter kK = 0 ou k = +1 para as 3 possiveis geometrias do Universo.
A funcao a(t) é o fator de expansao do Universo. A distancia fisica de duas particulas é dada por r = ax
e a velocidade relativa de duas particulas é dada por:

v d (ax) = gr +at. (31)

Tt

Desta relagao concluimos que a velocidade média de um objeto em relacao a outro é proporcional &
distancia entre eles. Chamamos de Hj esta constante de proporcionalidade entre a velocidade e a distancia

9A curvatura de Gauss é o inverso do produto dos raios de curvatura de geodésicas perpendiculares passando por um dado
ponto p. Em 2 dimensdes, K = (Rle)_l, onde R1 e R2 sdo os raios de curvatura. Em uma esfera de 2 dimensdes de raio R,
K =1/R2%.
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Figura 29: Representagdo da curvatura (k) de uma superficie bidimensional em um espago de trés dimensdes.
Os exemplos (a), (b) e (c) representam, respectivamente, geometrias negativa (aberta), nula (plana) e positiva
(fechada). O exemplo (d) tem geometria plana e o toro (e) tem curvatura positiva do lado externo e negativa no
lado interno. Dependendo da curvatura da superficie, as propriedades geométricas sao distintas; por exemplo, a
soma dos dngulos internos de um tridngulo, o perimetro de um circulo, a drea da superficie de uma esfera, etc.
Para curvatura do espago tridimensional (como seria a curvatura do Universo), basta imaginar esta figura em 4
dimensoes...

(a chamada “constante” de Hubble):
Hy = . (32)
O indice ‘0’ indica que o valor da constante de Hubble corresponde & época presente. O termo & em média
é nulo e, para uma dada galdxia de campo, ela é da ordem de 500 kmn/s (este valor é a dispersao em torno
da média nula de ).
Em geral Hy é escrito da seguinte formas:

Hy =100hkm s~ 'Mpc™!  ou Hy = 70h7okm s 'Mpc ™! (33)

onde h ou hzp sdo nimeros sem dimensao. Atualmente estima-se que hzo ~ 1 (veja Se¢ao 2.9).
O inverso da constante de Hubble é chamado tempo de Hubble,

1
by = = 9,78 x 10°h~tanos = 3,09 x 10'"h1s. (34)
0

Multiplicando o tg pela velocidade da luz, ¢, nés temos a distincia de Hubble:

dig = Hi =3h'Gpc = 9,26 x 10*°h~ 'metros . (35)
0
A relagao entre o intervalo de tempo percorrido por um féton e a distdncia é dada pela integral da
geodésica percorrida pelo féton. Esta geodésica é simples:

dz?

ds? =0=c?dt? — *(t) ———
s c a()l—kfcz’

(36)

e sua integral é:

/to cdt /m dz arcsen e ; Ez = (J)r)l) 7
— = —_— = Te s = 3
r. alt) o V1-ka? arcsenhz.; (k=-1)

onde ty corresponde ao momento em que o observador em x = 0 recebe o féton emitido em ¢, a uma
distancia comovel x..

Se nés observarmos um objeto que nao tenha movimento préprio, durante um certo intervalo de tempo,
entao sua coordenada comovel ndo mudard durante este periodo: o objeto estd efetivamente em repouso
em relacao ao sistema de coordenadas comovel, afastando-se de nés devido a expansao do espago. Neste

caso teremos a igualdade:
/to cdt /toﬂ”o cdt /m dz (38)
i a(t) totot, alt) o V1I—ka?’

ja que a distancia comével nao se altera (o caso do universo plano é mais facil de ser visualizado, pois a
integral da direita é simplesmente x.). Podemos entao escrever:

to+dto dt to q¢ to+dto dt te+dte dt to+dto dt te+dte dt
/ _:/ _+/ __/ o / _:/ <L (39
te+ote a(t) ¢, al(t) to a(t) t a(t) to a(t) t a(t)

e e e
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Se os intervalos de tempo, dtg e dt., sdo pequenos em relagdo a idade do universo, entao o fator de escala
é aproximadamente constante durante estes intervalos de tempo. Logo:
ot Ote

alte) ~ alte) (40)

2.7.1 Redshift

O redshift z de um objeto pode ser obtido de maneira direta pela observac¢ao das linhas (de absor¢ao ou
emissdo) do seu espectro. O redshift é deslocamento das linhas devido ao movimento relativo entre a fonte
e o observador, que pode ser devido ao efeito Doppler, devido & expansdo do Universo, ou uma combinagao
destes dois efeitos:
Ve Ao
z=——1=— -1, (41)
Ve Ae
onde o indice ‘o’ se refere ao comprimento de onda (ou frequéncia) observado e o indice ‘e’ ao emitido.
Se um objeto nao tem uma velocidade peculiar, & = 0, entao a unica componente da velocidade sera
devido & expansao do Universo ou o “fluxo de Hubble”.

O fator de escala a(t) determina a expansao do universo e, em particular, do comprimento de onda A:

& o a(to)
A alte)’

onde a(t,) é o fator de escala do Universo no momento em que o objeto é observado e a(t.) é o fator
de escala do momento em que a radia¢ao foi emitida. Assim, em termos do fator de escala, o redshift se
exprime como:

A to) —al(t t
— z=7a(o) alte) ou 1+z:a(°).

A a(t.) a(t.)
Em geral, tomamos a(t,) = 1, isto é, normalizamos o fator de escala com valor hoje. Desta forma, deixando
de colocar os indices, obtemos a forma habitual:

(42)

1
l4+2z=~-. 43

Para objetos préximo (isto é, z < 1) nés temos a relagao:

v d
2R - ou cz 0 (44)
onde d é a distdncia do objeto e dy é a distancia de Hubble.

Em um problema relacionado, vamos supor que, no instante ¢y, medimos o redshift z de um objeto que
emitiu a radiacao em um momento ¢t. Passado algum tempo, ¢t 4+ 6t o objeto emite uma radiacdo que nés
detectamos novamente, medindo agora o redshift z + 0z no instante ty + dtg. Vamos supor que este objeto
nao tenha movimento préprio (ou peculiar).

O redshift medido em ty + 0ty é dado por:

a(to + dto)
0z =———-—-1, 45
B0 = o (45)
onde usamos simplesmente a equagao (42). Supondo o intervalo de tempo pequeno em relagao a idade
do universo, podemos escrever a(t + dt) &~ a(t) + a(t)ot e a(to + oto) ~ a(to) + a(to)dty. Lembrando que
z = a(tog)/a(t) — 1, entao:
agp + aopdto ao

0z = Ry T onde a=a(t) e ag=alty). (46)

Usando a definigdo do pardmetro e Hubble, H = a/a, e a Eq. (40) temos agora:

Hy(l+2)—H(z)
1+ H(z)ot

0z = oty = [Ho(1+ z) — H(2)] dto, (47)
onde usamos a aproximacio H(z)dt < 1, vdlida para pequenos intervalos de tempo e z < 103. A funcao
H(z) sera discutida mais adiante, Sec. 2.8. Na Fig. 30 a variacao do redshift é mostrada para dois modelos
cosmolégicos.
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A ordem de grandeza desta variagao é equivalente a alguns cm/s no periodo de um ano, para fontes em
z < b. Liske et al. (2008) mostram que medidas com esta precisdo poderao ser feitas com a nova geragao
de telescépios 6pticos de mais de 30 m de didmetro, observando linhas de absor¢ao de QSOs durante 10 a

20 anos.?

2.7.2 Distancias

Para z 2 0,5 devemos explicitar qual é a defini¢ao de distancia que nés utilizamos. Esta distancia dependera

da geometria do Universo. Um resumo ttil, com defini¢oes e férmulas, pode ser encontrado em Hogg (2000).

A distancia entre dois eventos ou observadores em repouso em rela¢ao a expansao do Universo (i.e., ao

fluxo de Hubble) pode ser vista como a disténcia percorrida por um féton entre estes dois eventos. Usando

a equagao (37), escrevemos:

P

Ao, = /te o) cdt. (48)

onde t. é o momento em que o féton é emitido e ty quando é observado apds percorrer a distdncia comovel
dem. Tomando a normalizacao ag = 1, podemos escrever:

& dtdaa_da 1
a daaa a%aja’

(49)
Lembrando que H(z) = a/a e que 1+ z = 1/a, entao,
da dt dz o dt s dy
= = = = 50
R A i Hl M el e $ (50)

onde invertemos a ordem de integracao em z’. Finalmente, podemos escrever a distancia comével entre dois
observadores como:

c Z dy

T ) By B =10+ e -2+ 2 (51)

dcm =

(os pardmetros cosmolégicos, 2y e Q2 serdo definidos mais adiante, segdo 2.9). A func¢do E(z) estd relaci-
onada com a ‘constante’ de Hubble:'' H(z) = HoE(z), e portanto, d.,, é a distancia comével que é obtida
pela lei de Hubble. Para pequeno redshift temos:

cz z cz z Qs
m ~— |1+ =200 — QO —2)| = — |1 — =(1 ; 1 =— -0 2
dem i + 4( A—Qum )} i [ 2( +qo)} ; (z <1, q 5 A) , o (52)

onde ¢p é o parametro de desaceleracao (veja Sec. 2.8).

Tempo conforme. Em cosmologia, é comum definirmos o tempo conforme, n como:

dt =a(t)dy = n/o%, (53)

10Sandage (1962) fez este cédlculo da variagio de redshift, mas concluiu (corretamente) que seriam necessarios 1 milhdo de
anos para fazer este tipo de medida com a precisdo daquela época (cerca de 10 km/s).

A fungio E(z) é definida mais precisamente como E2(2) = Qp +Qp (1+2)2 +Qnr (14 2)2 + Qaq (14 2)*. Estes pardmetros
cosmoldgicos serdo definidos mais adiante (Segdo 2.8).
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onde t é o tempo préprio. Em termos do tempo conforme, a distancia comével de um objeto é simplesmente
dem = cr).

O valor de 1 nao tem muita utilidade, porém quando descrevemos o espag¢o-tempo do Universo em
expansao em termos de tempo conforme e coordenadas espaciais comdveis, a trajetéria dos fétons se
tornam diagonais, como no espaco-tempo de Minkowski, na Relatividade Restrita.

Distancia de luminosidade. Outras distancias podem ser definidas, seja a partir da razao entre o
fluxo observado e a luminosidade da fonte, seja a partir do tamanho fisico do objeto e de seu tamanho
aparente observado.

Definimos a distancia dj, pela relagdo entre a magnitude bolométrica aparente (mpo1) e absoluta (Mpo),
isto é, o mddulo de distdncia:

Mmpol = 5logdr, + Mpe + 25,

(dr, na defini¢do acima estd em unidades de Mpc, por isto a constante ‘25’) ou, em termos de luminosidade
bolométrica:
Lyol = 4m fd7

onde f é o fluxo emitido pela fonte de luminosidade L. A distancia de luminosidade obedece & relacao
dr, = (14 z)dem e, para o caso particular de um universo sem energia escura, a distancia de luminosidade
¢ dada por (Peebles, 1993, pag. 320):

Cc

dp = ———
LT HN03,

2 2—QM(1—2)—(2—QM)\/1+QMZ}; Q4 = 0). (54)

Para z < 1, obtemos a aproximacao:

cz

dr, ~
L~

z
1+ 5(1 —qo)] (55)
e qo é o parametro de desaceleragao.

Distancia de didmetro angular. Podemos definir a distdncia d4 de um objeto de dimensao linear

D e observado sob um angulo o como:
D

:a_

O didmetro angular esta relacionado com a distancia de luminosidade por:

o

D(1 2
a=¥ = dL=(1+Z)2dA.
L

E importante frisar que a relacdo entre estas distancias obedecem ao Teorema da Reciprocidade (Ethering-
ton, 1933) e sao independentes da cosmologia adotada.

A distancia de didmetro angular tem uma particularidade interessante, ele nao diminui monotonica-
mente com o redshift para um objeto de dimensdo D. Para um Universo de Einstein—de Sitter, a dimensao
angular de um objeto qualquer serd minima em z = 5/4; a partir desta distancia, a tamanho angular volta a
aumentar. A figura 31 mostra uma comparagao entre estas distdncias para diferentes modelos cosmolégicos.

105 £ Figura 31: Comparagdo das distancias
— o comével, didmetro angular e luminosidade
< para diferentes modelos cosmolégicos; ACDM
g oL e SCDM sao planos, OCDM é aberto, sem
= 5 A = o T . .
= = - energia escura. Para um dado redshift, as
e distancias em um Universo ACDM sao sem-
f‘é‘ 1000 L pre maiores do que em um universo plano sem
A E energia escura. Note que o modelo OCDM

didmetro -
angular

tem um comportamento mais préximo de um
ACDM. A linha ponto-traco fina mostra a
s o o T relacdo linear entre redshift e distancia, vdlida
0.01 0.1 1 10 100 apenas para baixo z.

Redshift
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Testes classicos baseados em distancia. Para “pequenas distancias” (z < 0,1) as diferentes defini¢oes
de distancia acima sao essencialmente equivalentes. Para grandes distancias, contudo, a diferenca entre estas
distancias podem ser utilizadas para verificar observacionalmente a expansao e curvatura do Universo.

Isto faz parte dos chamados testes cldssicos da cosmologia, formalizados por Sandage (1961), quando
propds quatro testes: relacao magnitude—redshift; contagem de galdxias—magnitude limite; distdncia de
diametro angular-redshift; idade do Universo.

Na figura 32, mostramos a variagao da dimensao angular de fontes radios compactas em funcao do
redshift. Modelos de Universo estédtico ou “steady-state” podem ser descartados.
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ED dos de arco) de uma fonte com dimensio 9,6h™" pc em
< fung¢ao do redshift. As linhas representam modelos cos-
é molégicos com Q24 =0 e go = 0,1, 0,2, 0,5 e 1,0. A curva
g 1 “SS"representa o modelo “Steady-State". Figura tirada de
& Gurvits et al. (1999)
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Utilizando as defini¢coes acima de distancia, podemos deduzir como varia com z o brilho superficial,
¥ (aqui em unidades de luminosidade por superficie, p.ex. Ls pc™2), de uma fonte extensa. O fluxo medido
de uma fonte é f = L/(47d2) enquanto que o angulo sélido subentendido pela fonte é Q oc d;%; o brilho
superficial é proporcional a f /€, portanto (d,/dr)?. Como dr, = (1+ 2)%d4 concluimos que 3 o< (1+ 2)~4,
independente do modelo de Universo. Esta dependéncia com z é conhecida como “cosmological dimming”.

O uso da relagio ¥ o (1 + 2)~* ou, em termos de magnitude por unidade de angulo ao quadrado,
o< 101og(1 + z), foi proposto por Tolman (1930) (o chamado Teste de Tolman) para testar a expansdo
do Universo pois, em um universo estédtico u é independente da distancia. Para o uso pratico do Teste de
Tolman é necessario um objeto padrao (galdxias elipticas gigantes, por exemplo) e, principalmente, levar
em conta a evolugao da luminosidade destes objetos. Nas ultimas décadas, o Teste de Tolman foi revisitado
por citetLubin2001,Sandage2010.

2.7.3 Corregao K

A corregao K é a diferenga em magnitude entre a luminosidade observada através de um filtro (isto é, uma
banda espectral fixa) de uma fonte em movimento (isto ¢, afetada pelo efeito Doppler ou pela expansio
do Universo) e a luminosidade que esta mesma fonte teria no referencial de repouso do observador (veja
figura 33).

Para uma fonte que emite um fluxo observado F(A) (no referencial de repouso é F(A/[1 + z])) e é
observado por um filtro de perfil S(\) (veja, p.ex., a Fig. 292), a corregdo K é definida por (Humason,
Mayall & Sandage, 1956; Oke & Sandage, 1968):

K(z)=25log(l+2)+2,5log = ”1{9()\7[(1)\_)‘_5;]))\;((1;\) ol (56)
e escrita simplesmente como:
K(z)=25log(l+ z) + k(z). (57)

A relagao entre as magnitudes aparente (“redshiftada”) e absoluta (observada se a fonte estivesse em repouso
a uma distancia d) é:
m— M =5logdr, — 5+ K(z), (58)

onde ignoramos a extingcao devido ao meio interestelar e efeitos evolutivos.
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A corre¢ao K depende tanto do tipo de objeto observado como do filtro utilizado. Vérios autores
tabularam a fungao k(z) ou K(z) para diversos objetos e filtros espectrais (por exemplo, Pence, 1976;
Poggianti, 1997), baseando-se na distribui¢ao de energia espectral (SEDs) obtida a partir de modelos de
sintese de populagoes estelares e observagoes destes objetos no Universo proximo. A figura 34 mostra como
a correcao K para galdxias depende do tipo morfoldgico e banda observada.
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Figura 34: Correcao K [Eq. (56)] para galdxias elipticas (E), e espirais (Sa e Sc) para diversos filtros dos sistemas
Johnson estendido e SDSS. Baseado em dados de Poggianti (1997).

(1+2)1T* e K(2) = 2,5(1+a)log(1+2). Se a = —1, i.e., a SED (distribui¢ao espectral de energia), vF

Tomando como exemplo um caso simples, F(\) oc A\* (portanto F(v) o< v~ (+2) temos k(z) =

(v)

é constante, entdo K(z) = 0. Se @ > —1 entao K(z) > 0, isto ¢, a fonte parece menos brilhante devido a
corre¢ao K.
Como segundo exemplo, supomos uma galdxia com z = 0,75 e d, = 4,6 x 10° pc e magnitude aparente
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no filtro B mp = 25 mag e queremos determinar sua magnitude absoluta. Supomos que a SED desta
galdxia obedece & relagdo F(\) o< A*. Usando a Eq. (56) temos:

J22ALS () dA
Jo /L4 2DAS(A) dA

K(z) =2,5log(l+ z) +2,5log

=  K(2)=25log(l+z)+25log(1+2)" =12,5log(1l + z).

Portanto, se z = 0,75 entao K (z) = 3,038 mag, independentemente da forma do filtro espectral (desde que
o fluxo seja em lei de poténcia neste intervalo de onda). Assim, a magnitude absoluta desta galdxia na
banda B é:

M =23 —5log(4,6 x 10%) +5 — 3,038 = —21 4.

2.7.4 Contagem de objetos extragalacticos

Um dos testes cldssicos da cosmologia é a contagem do nimero de objetos extragaldcticos, N(> F'), com
fluxo observado superior a F'. Se o Universo fosse estatico e Euclidiano, com objetos de luminosidade L
distribuidos com densidade numérica constante (ng), o nimero de objetos observados seria:

dN =ngdV =noAr?dr = N = nogd% ,

onde A'?6é o angulo sélido observado em esterradiano (A = 47 para toda a esfera celeste) e dr, é a distancia
de luminosidade introduzida na Sec. 2.7.2. A relagao entre o fluxo observado e a distdncia de um objeto é:

d2 = i

L™ anF

Para um valor especifico de F', todos os objetos dentro de uma esfera de raio dj seriam observados com
um fluxo superior ou igual a F. Se houver ng objetos por unidade de volume, entao o nimero de galdxias
com fluxo observado maior que F' é:

AL\
N(>F):n0§(ﬂ) F3/2, (59)

ou seja, log N(> F) f% log F', (ou 7% log S como dizem os radioastronomos).

Lembrando que a relagao entre magnitude e fluxo é dada por m—mg = —2,5log F', entao temos também
log N(< m) x %m, que é mais utilizada para contagens feitas no éptico. Note que, se a luminosidade L
nao depende da distancia, entao nao importa se L varia de um objeto para outro, a dependéncia da relagao
log N-log F' continua sendo log N (> F') f% log F'.

A contagem diferencial, Nait(F'), com o fluxo entre F' e F'+ AF segue a relagao log Ny (F') f% log F.

Contudo, o Universo nao é estdtico, tem curvatura, a luminosidade dos objetos extragaldcticos (em
particular galdxias, radiofontes e AGNs) evolui com a distdncia (para grandes distdncias, observamos
estdgios mais jovens destes objetos), e a densidade numeérica prépria também varia (através de fusoes, por
exemplo). Além disto, para casos reais, a observagao nao é de um fluxo bolométrico mas em uma banda
ou filtro espectral; isto significa que devemos levar em conta também a corregdo K (discutida na se¢do
anterior).

O elemento de volume é dV = a?(t)r?Acdt para um universo que obedece & métrica de Robertson-
Walker. Isto pode ser escrito como:

d? cdz
dV:Amm = dN =no(1+2)%dV, (60)
onde ainda assumimos que nao héa evolu¢ao na densidade numérica, nem hé evolugao na luminosidade dos
objetos extragaldcticos. O aumento na densidade dado por ng(1+2)? é devido & evolugio do fator de escala
do Universo. Para um Universo em expansao, o nimero de objetos nao serd uma lei de poténcia simples.
Para os casos particulares de 25 = 0 e Qu + Q4 = 1 temos as seguintes aproximagoes:

A [ cz

2
N(<z)%§(FO

3 3
)3 1——(1—|—q0)z+%(13+14q0+15q8)22+-..) ;o Q=05
61)
3 1 (
1—5(1+QO)Z+Z(5+14QO+9Q3)22+---) ; Qu+Qa=1,

12Em geral, Q representa angulo sélido, mas para nio confundir com o parametro de densidade, usamos A aqui.
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onde gy = Qpr/2 — Qa é 0 parametro de desaceleracao em z = 0. Em termos de fluxo temos:

A L \*? 3H, (L \'?

Isto significa que, em um Universo em expansao deve haver menos objetos com fluxo menor do que F' em
relacio a um Universo estatico. E importante lembrar que este raciocinio supde que a luminosidade dos
objetos nao evolui.

A evolugao dos objetos extragaldcticos pode ser parametrizada por uma fun¢ao de luminosidade de-
pendente do redshift, (L, z) (a fungao de luminosidade é discutida em detalhes no capitulo 9). Podemos
escrever de forma simbdlica:

Lax Zmax
N(> F) = / / $(L, z)dLAV (63)
0 0

onde integramos em todo o intervalo de luminosidade observado e até o redshift méximo que corresponde
a dr(zmax) = (L/47F)Y/2.

A figura 35 mostra o resultado de contagens de fontes rddio (Pooley & Ryle, 1968). Pode-se ver que
estes dados sao incompativeis com um Universo estético.
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g T T

104 F2/3

Figura 35: Nimero de fontes rdadio por
unidade de angulo sélido com densi-

N(> F) [nimero/angulo sélido]

3 n
10 E 1 dade de fluxo superior a F' (Pooley &
i i Ryle, 1968).
102 E
i N
101 U Ll Ll H‘?i
0.01 0.1 1 10

—26 -2 —1
F gl 1026 W m=2 Hz ]

O mesmo estudo também pode ser feito com outros objetos, por exemplo fontes de raios-X (aglomerados
de galdxias e QSOs), cf. Figura 36.

104?‘” E
2L ] .
10 E = Figura 36: Numero de fontes de raios-
—_ 1: {1 X por grau quadrado com densidade
(\\'5 10 3 = de fluxo superior a F. A reta N o
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E 10 3 5 fluxo baixo, os dados vém do Chan-
A 1? 1 dra Deep Field South (Tozzi et al.,
= 100 3 3 2001); para fluxo intermedidrio, do rRO-
r 1 sAT pspC, HRI (Lockman Hole) e Eins-
102 3 o RASS (Aglom. brilhantes) 3 tein 1pC (Gunn, 1999); para fluxo ele-
5 s x HRI (Lockman hole); PSPC; Einstein N vado, do rRosaT All Sky Survey (De
10 ¢ o Chandra DFS %, 2 Grandi et al., 1999).
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A contagem de objetos também é feita no 6tico e infravermelho préoximo. Neste caso é conveniente
escrevermos a relacdo N(F') em termos da magnitude, m. Se as fontes estivessem distribuidas homogene-
amente em um Universo plano e estatico, teriamos log N « 0,6 mag. A figura 37 mostra as contagens de
galdxias na banda I e B até magnitude ~ 29.

109 : I B B
o104k 4
ob E E .
g i ] Figura 37: Contagem de galdxias nas ban-
2 10° 3 3 das I e B. As linhas continuas e trace-
(\‘\,“ r ] jadas correspondem as previsoes de con-
= 102 3 3 tagens para dois modelos de Universo. A
552 F ] reta pontilhada corresponde a um Uni-
2@33 10! 3 © Banda B 3 verso Euclidiano estdtico. Dados compila-
sem evolugdo, g, = 0.05 | dos por Metcalfe (2001).
oL A& Ll . _ i
& sem evolugdo, g, =0.5
ot e ]

14 16 18 20 22 24 26 28 30
magnitude aparente (/ e B)

Podemos notar que, mesmo levando em conta a curvatura do Universo, ainda hd um grande excesso de
galdxias de alta magnitude. Este excesso de galdxias se deve a efeitos evolutivos, que alteram a luminosidade
intrinseca das galdxias jovens.

Finalmente, o teste cosmolégico log N-log F' (ou S) é mais ttil para se testar modelos evolutivos do
que determinar a curvatura do Universo (como foi proposto inicialmente).

2.8 Modelos de Friedmann—Lemaitre

A dindmica do Universo é descrita pelas equagdes de campo de Einstein (1917):

1 1
R, — 59,“, R+ Mgy, = kT),, ou, alternativamente R, = A\, + K (T,“, - §gWT) , (64)
onde k = 87G/c* = 2,073 x 107*8s2cm~1g~! é a constante de gravitacio de Einstein e \ é a constante
cosmoldgica. 1), e R, sao os tensores de energia-momento e de curvatura do espaco-tempo (tensor de
Ricci). R é o escalar de curvatura, R = g"“R,,,,. O tensor,

1
Gu = Ry — §gwRa
é conhecido como Tensor de Einstein. A constante x é obtida com a condicao de que a equagao de Einstein
se reduza & equagao de Poisson (V2¢ = 47Gp) para campos gravitacionais fracos.
Para o caso de um Universo homogéneo e isotrépico, onde a métrica é a de Robertson—Walker, Eq. (29),
obtém-se as solugoes de Friedmann—Lemaitre:

-2 2
a®  8nG kc? 3a” + he” _ 87Gp + A2,
23 2T at
.. i 26 a® ke 8tGP
4G T SN 2
g: 7%2 pi(1+3w;), s tET a2 T (65)
5 i i A 4nG 3P
= cwip; "3 3 MTa)

A esquerda, o indice i representa as diversas componentes do Universo: matéria ndo relativistica (“poeira”,
w = 0), radiagdo (ou matéria relativistica, w = 1/3), energia escura ou quintesséncia — se w = —1, isto
é a constante cosmolégica, A; se —1 < w < —1/3 e w(z) é varidvel, entdo chamamos de quintesséncia
(Caldwell, Dave & Steinhardt, 1998).
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Para a matéria nao relativistica bariénica, usando a equacao de estado dos gases ideais,

kT
P=——cp = wsarion ~ 10" " Tkelyin , (66)
cmy,

portanto mesmo para 7' ~ 102 K a matéria barionica se comporta como “poeira” do ponto de vista da
relatividade geral, isto é, a pressao tem contribuicao desprezivel no tensor energia-momento. Por outro lado,
quando a matéria deixa de se comportar como poeira, a densidade de energia dos fétons ji é dominante
no Universo (era da radiagao, veja Sec. 2.5.2).

A terceira equacao da direita pode ser obtida das duas primeiras. Estas equacgoes representam a con-
servacao da energia e continuidade da matéria. A direita, P é a pressao da matéria e radiacdo, A é a
constante cosmolégica'?, p é a densidade média da matéria e radiacdo e k é o indice de curvatura do
Universo (veja Fig. 29).

Tomando a primeira equacao de Friedmann—Lemaitre em (65) para o caso plano, k = 0, temos:

a2 87G

— =H?=
a? 3

3H(t)?

8@ (67)

pi = pc(t) =

onde definimos p.(t) como a densidade critica e usamos a defini¢ao do parametro de Hubble, H. Em
outras palavras, a densidade critica corresponde & densidade total do Universo se ele for exatamente plano
(euclidiano).

No presente, a densidade critica do Universo é:
3H?

Mg m
00 = 0~ 18807 x 107 BT 9 772 101 ~ 1,12 2 Jprton_ 68
P 8nG cm? Mpc3 100 litros (68)

A solugao a(t) das equagoes de Friedmann—Lemaitre pode ser obtida para um momento ¢ préximo do
presente (hoje = tp) através de uma expansao em série de Taylor:

a(t) = a(ty) + a(to) At + (2 )(At) (3' )(At) oy At=(t—tg) e ap=alty).

Como Hy = (a/a)t—t,, temos:

t 1 1 1
? =1+ HyAt — 5qOHg(At)Q + gjng(Atf + ESOH{}(At)“ +O(At)S. (69)
0 : :

Definimos os seguintes parametros adimensionais:

0= 1d% (1da\"> ,(t)_+1d3a 1da\ " (t)_+1d4a 1da\ "
T ="0vaz \a a =T\ A AT

Estes parametros, calculados em ¢t = ¢y, sdo usados na expansao de Taylor, Eq. (69). O parametro ¢(t) é a
desaceleragao (por isto tem o sinal invertido, discutido mais abaixo); j(t) é a “arrancada” (em inglés, jerk)
e s(t) é o “snap”.

Definimos também uma série de parametros cosmolégicos a partir das equagoes de campo:

13 A constante cosmolégica foi introduzida inicialmente por Einstein para conciliar suas equacdes de campo com um universo
estaciondrio. Com a descoberta da expansao do Universo, Einstein declarou que a introdugao de A foi o seu maior erro. Contudo,
Gunn & Tinsley (1975) sugeriram que A fosse realmente nao nulo e positivo enquanto que Efstathiou et al. (1990) estimam
que, em um cendrio de matéria escura fria (CDM) em um Universo plano, a constante cosmolégica deve corresponder a cerca
de 80% da densidade critica para poder explicar a quantidade de estruturas observadas. Este resultado que foi confirmado
pela andlise do diagrama de Hubble em alto redshift e da CMB. Fisicamente, A é interpretada como a energia do vacuo ou
genericamente, energia escura, pyscuo = A2/ (87 G) ~ 6,44 h%O(QA/OJ) x 10~ 30grama cm™—3 = 3,61 h%O(QA/OJ) keV cm 3.
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H==2 parametro de Hubble
a
81G
QO = PM ;H 2p parametro de densidade
Pc
c? . .
Qp (ou A) = 32 constante cosmolégica reduzida
70
327G o T* N . N (70)
ORad = SHZ 3 parametro de densidade da radiagao
aa . N
¢=-"3 parametro de desaceleracao

kc?
Qe =1—Qp — QA — QRag = —5- curvatura reduzida
a

(o é a constante de Stefan-Boltzmann). Se estes pardmetros sdo medidos hoje (z = 0), acrescentamos o
indice “0” caso haja ambiguidade (nos modelos mais populares, a constante cosmolégica nao varia com o
tempo).

Notamos que o pardmetro de desaceleragao, ¢, pode ser escrito em termos do pardmetro de Hubble:

E*f(lJr)Mas H*é— 92

H2 a: T a a
H aa aa

T omoe LT T

O sinal de menos na expressao de cima foi introduzido na época em que se achava que o Universo estaria
desacelerando; desta forma ¢ deveria ter um nimero positivo.
Hoje (z = 0) o parametro de desaceleragao, qo, é dado por:

Qa0
2

1 3
qo = — Qa0 + QRado ou, genericamente: ¢y = 3 21: Q; + 3 Z Qw; ,
7

onde 2; sdo as componentes Qy;, Qp ou Qx (constante cosmolégica ou quintesséncia ou ... ), € Qaq
(radiagao). Usando os valores do modelo padrao cosmolégico, ¢ = 0,55. Note que ¢ varia com o tempo e
pode ser escrito em funcao do redshift cosmolégico ou fator de escala.

O parametro de curvatura do Universo pode ser escrito como:

kc? kc?
Q Q QRad =1+ —=14+ —4—-—. 71
M 3IA T HRad T8 + H2(1) a2(t) (71)
Com as defini¢es acima, podemos escrever a equagao de Friedmann—Lemaitre da seguinte forma:
a(t)]? 2 2 QRaa | Qv 1 —0Qn — QA — QRad
—<| = H“(t)=H5 |Q 72
] == o T 20 | 72

onde os valores dos parametros de densidades sao para z = 0.
Por exemplo, na era da radiacao, Qra.q ~ 1 e Qp; &~ Qp ~ 0 para qualquer modelo cosmoldgico realista.
Assim, podemos escrever a equagao diferencial da evolucao do fator de escala:

% _ HoviRaa Vf“ = a(t) = (2Ho\/Qraa) /2 tY? = z2(t)~ (2Hot)" Y% ; (2> 1). (73)

Com a expressao acima também podemos ver que, durante a era da radiacao a temperatura da radiagao é
T(t) = To(2Hot)~'/? = 1,279 x 10° (hzo t)~'/? K, com t dado em segundos.

Os chamados modelos de Friedmann—Lemaitre correspondem as solugoes da Eq. (72) para o caso A = 0.
Na figura 38, mostramos a evoluc¢ao do fator de escala do Universo.

A evolugao do fator de escala e da densidade média depende do estado em que o Universo se encontra
— dominado pela matéria, pela radiagao (Segao 2.5.2) ou pela constante cosmoldgica. Para o pardmetros
de densidade da matéria temos:

z 1+ 2)3 Q e o(l+2)3
QM(Z),p():po( )® _ Q0 peo(l +2)

_ 3 (Ho ?
 pe(z) pe(2) pe(2) = faroll +2) ( > ’ )

H(z)



42 2.8 Modelos de Friedmann—Lemaitre
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onde a equagao (68) foi usada na tltima igualdade. Para os outros parametros de densidade, fazemos um
calculo semelhante. A figura 39 mostra a variagdo dos parametros de densidade durante a evolu¢ao de um
Universo tipo ACDM (Qp = 0,3 e Q5 =0,7).

Olhando para a Eq. (72) podemos ver que para um Universo aberto ou plano sem Energia Escura
(Qa = 0) o pardmetro de Hubble tende a zero para ¢t — co. Para um Universo com 2 > 0, temos

lim H(t) = Hov/Q
—00

ou seja, usando os valores medidos hoje, o pardmetro de Hubble vai diminuir até H — 584+2km s~! Mpc~!
num futuro distante.

Para o caso da cosmologia ACDM, existe um momento em que héd equiparti¢do entre a densidade de
matéria e a energia escura, assim como vimos que hd a equipartigdo entre matéria e radiacao (se¢ao 2.5.2).
Para o caso de Q25 = constante, o redshift em que se dd a equiparti¢do matéria/energia escura é:

1/3
pr=pu = pfa = pSu(1+2)° = 2eq= (QA’O ) —1. (75)
Qa0
Com as determinagoes atuais de Q7,0 € 24,0, a equiparticao ocorre em z.q ~ 0,35, cf. Fig. 39.
Genericamente, temos a equagao de estado P = wp (por simplicidade, usamos ¢ = 1 neste pardgrafo),
onde o pardmetro w pode ser uma constante ou varidvel. Varias parametrizacoes de w podem ser en-
contradas na literatura, um reflexo de nossa ignorancia sobre a natureza da energia escura. Existe uma
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parametrizagdo popular para w(z) (Linder, 2003):

w(z) = wo + w, — w(a) =wy+w, (1—a), (76)

1+=2
onde wy e w, sao constantes. Tomando w, = 0 e wy apropriado obtemos as equagoes de estado para
poeira, radiacdo e constante cosmolégica.'* Note que uma parametrizacao mais simples, por exemplo,
w(z) = wy + w1z nao é adequada por divergir quando z — oo (isto é, quando ¢ — 0).

Utilizando as equagoes de Friedmann—Lemaitre (derivando a primeira em rela¢do ao tempo e eliminando
a da segunda) obtemos a expressao para a evolugao da densidade para uma dada componente do Universo:

da’

dp 3/P dp 3 /1 /
— =" Lo _ 1
da~ a (c2 +p) 7 g GUtw@e = p=po exp{ 31 tw@)oE L )

onde pg = p(a =1) é a densidade da componente do Universo hoje (z = 0). Usando as Egs. (76) obtemos:

p(a) _ p06+3(a71)wa a73(1+w0+wa) e p(Z) _ p0673zwa/(1+z) (1 + Z)+3(1+U}0+’Uja) ) (78)

Supondo que w(z) = wp seja uma constante (isto ¢, w, = 0) temos ainda:
p(z) = po(L + 2)*Fee), (79)

Substituindo w = 0 ou w = 1/3 ou w = —1 temos, respectivamente, as equagdes da evolu¢ao da densidade
para matéria, radiacao e constante cosmoldgica.
Finalmente, podemos escrever a equacgao de Friedmann—Lemaitre de uma forma geral como:

H2(z)=H? Y Qiexp Uals(uwi(a’)) ‘iﬂ :

7 componentes

onde 7 = matéria, radiagao, curvatura, energia escura, neutrinos massivos, etc...
A expressao acima pode ser escrita como uma equacao de conservacao de energia:

dna’ Ana®
AU=-PdV = d<p02 7;“>:_Pd<7;a) =  2d(pa®) = —Pd(d®), (80)

que nada mais é do que a Eq. (77) acima.
Para um Universo de Einstein—de Sitter (237 =1 e Q4 = 0) ou dominado por energia escura (2ps = 0
e Qp = 1) temos (veja Fig. 40):

Radiacao Matéria Energia Escura
a(t) o tV72 [ a(t) < £2/3 = note que, p(t) o<t~ a(t) x exp(H 1) (81)
p(t) xa™* | p(t) xa=? nas respectivas eras. p(t) = constante

Um modelo cldssico de Universo ¢ o chamado “steady-state” (modelo estaciondrio), onde o fator de
escala varia da seguinte forma: a(t) = exp[H(t — to)]. Aqui, a densidade e H = a/a sado constantes. O
parametro de desaceleracao deste modelo é constante, ¢ = —1 e o Universo é plano (k = 0).

2.9 Parametros cosmolégicos Hy, 2y, p

A evolu¢ao dindmica do Universo (sua histéria) é determinada por trés parametros, Hy (constante de
Hubble), 2, (a densidade média de matéria no Universo), Q4 (o chamado parametro cosmolégico). Um
dos principais objetivos da cosmologia observacional é a determinagao destes parametros.

A figura 41 ilustra a evolugao do fator de escala para diferentes cosmologias. O Universo Euclidiano
corresponde & linha dada por Q 4+ Q3 = 1. Acima desta linha, k¥ = +1, o Universo é fechado; abaixo,
k = —1 e o Universo é aberto. Devido & constante cosmoldgica nao nula, podemos ter um Universo de
curvatura positiva, mas que expande para sempre.

14 Ainda para a energia escura, existem modelos que adotam equacdes de estado néo lineares, por exemplo o “gds de
Chaplygin” (p = —A/p®, veja Kamenshchik et al., 2001) ou modificagdes da gravitagao.
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Figura 40: Evolugao da densidade da matéria nao-relativistica (“poeira”), radiagdo e energia escura (constante
cosmoldgica) em fungao do fator de escala (esquerda) e da idade do universo normalizada (direita). As intersecgoes
representam os momentos de equiparticdo de energia. A esquerda também estd representada a evolucao da energia
escura no caso de w = —1 + 0,2, w constante. Para w = —1.2 podemos notar a ocorréncia do “Big Rip” por volta
de 7 x 10" anos (quando o fator de escala tende a infinito em um tempo finito).
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2.9.1 Idade do Universo

Tendo os parametros cosmoldgicos, podemos calcular a idade do Universo (t) ou o seu complemento, o
‘lookback-time’ (t1,), em fungao do redshift (p.ex. Peebles, 1993). A equagao de Friedmann—Lemaitre pode
ser escrita assim:

= H(z) = HoB(2); E(=) = /(L + 2)° + (L — Oy — 2a) (L +2)% + 24 (82)

Q| e

Integrando a expressao acima, temos:

/tdt—/tg d —/ai—/z_—dz' ondeusamos%—— dz (83)
o JoaH(z) Jy aH(z) Jo (1+2)HoE(2)’ a 14z

Obtemos assim a férmula para a idade do universo em redshift z:

) dz’ . 0 dz’
"= / A+ =)HE) o / RSN e e T e e
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A idade do Universo propriamente dita é ¢(0) na expressao acima, enquanto que o lookback time é ty,(z) =
t(0) — t(z), isto é, a diferenca entre a idade do Universo hoje (no momento da observagao) e a idade que
0 Universo tinha quando um féton foi emitido no passado. A figura 42 mostra a idade do Universo para
alguns modelos ‘populares’.

Para o modelo de Einstein—de Sitter, a idade do universo é calculada analiticamente resolvendo a

Eq. (84):

.2 . 2
t(z) = Hy 15(1 +2)7%2 = #(0)= T (85)
Para um Universo plano, Q5 + 2, = 1 também temos uma solugao analitica:
_1/92 Qa(l -3 Qa(l “34+Q
1) = H'0 22 1 VO +2)2+ /O (1+2)"%+ Qu
3 VQar
2 1++v1-9Q
= t(0)= 1n< * M) ;i Qv+ QA=1). (86)
3Hov1 — Qyu Vs

Para 1 < z < 1000 temos uma aproximacao boa vélida para 0 < Q3 <1e 0 < Q) < 1:

tz)""i 2 (QM-‘,-QA—l)
Ho | 300/2(1+2)3/2 503214 2)5/2 |

Em geral, a idade do universo hoje é dada com razodvel aproximacao t(0) ~ H, ! Este valor é corri-
queiramente utilizado como referéncia para comparacao com escalas de tempo de processos cosmoldgicos.

1.5 1
| ‘\ H071 = 13.9/hyq anos

Figura 42: Idade e
lookback-time do Universo
para algumas combinacGes
de Qu e Q. Para cada
modelo, as curvas se cru-
zam quando o Universo
tem metade da idade atual.
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Tomando os vérios valores de Q37 e 24, o Big Bang ocorreu ha:

15,03h, x 109 anos;
13,46h7_01 x 10 anos;

[ ]

[ ]
idade “cosmoldgica” = t(0) = 13,87hoy x 10° anos; [Qa = 0,0; Qp = 0,0] (87)

11,30h7" x 109 anos; | ]

9,315 x 10 anos; | ]

onde utilizamos aqui Hy = 70h7o km s~ 'Mpc—!.

O valor acima pode ser comparado com estimagoes independentes da idade do Universo ou, pelo menos,
limites inferiores baseado na idade estimada de elementos quimicos ou objetos astrofisicos.

Os aglomerados globulares estao entre os objetos mais antigos do Universo, que se formaram rapi-
damente (escala de tempo de colapso de um aglomerado globular é de alguns milhdes de anos) junto com
a galdxia hospedeira. A idade dos aglomerados pode ser determinada através da teoria de evolucao estelar.

As estrelas de um aglomerado globular se formam essencialmente ao mesmo tempo. A medida que o
tempo passa, as estrelas de maior massa deixam a Sequéncia Principal e comecam a povoar o ramo da
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gigantes vermelhas (RGB), ramo assimptético e ramo horizontal. A magnitude do “turn-off” (ponto onde
a Sequéncia Principal “termina’ e se junta ao RGB se torna cada vez menos brilhante e mais vermelho.
Ajustando um modelo de evolugéo estelar (uma iséerona) ao diagrama HR de um aglomerado globular,
podemos determinar sua idade (Fig. 43). Este método depende de modo crucial da determinagao do médulo
de distancia do aglomerado estelar, pois os modelos dependem da luminosidade absoluta das estrelas e
observamos o fluxo (magnitude) aparente.

— 7 5
121 NGC5904 (M5) gt ]
L SS\“‘ & 4
L Q \ 4
14 ) @%{b C)Q’ -
- ramo horizontal b“’% %G' ]
[ < i
16 - ° & | Figura 43: Diagrama cor-magnitude
t) r 1 do aglomerado M5. A curva continua
g L ] representa a isécrona que melhor se
18 - -| ajusta, correspondendo a uma idade
L \ ] de 12 bilhdes de anos. Dados do
20 r Sequéncia 1 grupo de Padova, veja Rosenberg et al.
i Principal il (2000).
22;“ L Lo T DN L
04 0 04 0.8 1.2 1.6 2
cor: V-1
A idade do universo obtida por este método é:
idade “aglomerados” = 13,4‘3:; x 10° anos (95% certeza), (88)

onde é suposto que ha 0,8 bilhoes de anos entre o Big Bang e a formacao do aglomerado globular por volta
de z =~ 6,5 (Krauss & Chaboyer, 2003).

Outra medida independente da idade da Galdxia (limite inferior para a idade do Universo) é calculada
a partir da abundéancia de elementos radioativos pesados com meia-vida da ordem de bilhoes de anos
(Butcher, 1987), em particular uranio (**°U, meia-vida 0,704 x 10° anos e 23®U, meia-vida 4,468 x 10 anos)
e torio (*32Th, meia-vida 14,05 x 10° anos), que decaem em isGtopos estdveis de chumbo.

Temos, por exemplo, a seguinte relacao de decaimento radioativo:

Uobs - Uini eXp(*t*/T) ) (89)

onde o indice “obs” indica a abundéancia observada, “ini” a abundéncia inicial, 7 é o tempo caracteristico de
decaimento-a (7 = meia-vida/In2) e ¢, é o tempo decorrido. Utilizando medidas de abundancia de uranio
e torio podemos estimar o tempo decorrido (a idade) por:

22T hype 32T hipi 1 1
log <7238U0bs > = log <7238Uini > + s [E - E} log(e) . (90)

A utilizacao de razoes de abundéncias reduz a incerteza do método; a razao das abundéncias iniciais é obtida
de modelos tedricos da producio de elementos em supernovas pelo processo-r [log(**2Thi,i/ 28Usni) =
0.1 £ 0.1, Goriely & Clerbaux 1999]. Usando esta técnica (assim como outros elementos, 6smio e iridio),
Cayrel et al. (2001) obtém o seguinte valor:

idade “radioativa” = (13,3 £ 3) x 10% anos, (91)

onde ¢é suposto novamente 0,8 bilhoes de anos entre o Big Bang e a nucleossintese dos elementos radioativos
U e Th. Em particular, Frebel et al. (2007) estimaram a idade da estrela HE 1523-0901, de metalicidade
[Fe/H] = —2,95 e 0,8 Mg, em 13,2 bilhdes de anos.

Um outro limite inferior da idade do Universo é dado pela observacao de anas brancas de baixa
luminosidade. Anas brancas sdo o estagio final de evolugao de estrelas de massa < 8Mg,, onde nao ha
reacoes nucleares e sdo suportadas pela pressao de elétrons degenerados. A luminosidade das anas brancas
diminui aproximadamente como L oc Mt~7/® (Mestel, 1952).
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3 | - Dados brutos .| Figura 44: Fungdo de luminosidade (FL) de anas
% ? brancas no aglomerado M5 (circulos) e no disco da
g L | 1 Via Lactea (tridngulos). A queda da FL para objetos
Z | fracos é um indicador de idade. O corte em magnitu-
| ; des menos elevadas do disco mostra que este é mais
10 % } % i | jovem que M5. Figura tirada de Hansen et al. (2002).
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A relagao acima prevé um corte na funcao de luminosidade das anas brancas que pode ser observada
nas estrelas do disco da Via Léctea. Outra possibilidade é a observacao de anas brancas em aglomerados
globulares: as mais fracas podem ser utilizadas como indicador da idade do aglomerado (veja Fig. 44).

Hansen et al. (2002) obtém 7,3 + 1,5 bilhoes de anos para a idade do disco da Galaxia e 12,7 + 0,7
bilhdes para M5. Supondo ainda um intervalo de 800 milhGes de anos entre o Big Bang e a formacao do

aglomerado temos:
idade “ana branca” = (13,54 0,7) x 10 anos. (92)

E extremamente notével a coincidéncia entre todos estes métodos independentes de datacéo do Universo!

2.9.2 Velocidade de recessao e redshift

Na relatividade restrita, o redshift se relaciona & velocidade por:

1+v/c v (1+2)%2-1
1+2=/ v_ Uz -1
e 1—v/e R (14+2)2+1 (93)

Este é o conhecido efeito Doppler, védlido para movimentos peculiares locais. Infelizmente, esta formula
nao se aplica no caso do redshift cosmolégico, devido & expansao do Universo.
Para um universo em expansao, a distdncia comével entre dois objetos é [veja a Eq. (51)]:

tobs dt
D = cag / —, (94)
temiss a(t)

a integral efetuada entre o momento de emissao do féton e o momento da observacao. Mas,

1d a  d d
Lomey = S=S0 o z

adt a  a2H(t)  agH(z)’ (95)

onde usamos a relagdo 1+ z = a/ap. Logo, a velocidade com que um objeto esta se afastando do observador
no momento em que o féton com redshift z é observado é:

v—cH/Zd—’Zl = wv=HyD (96)
- 0 0 H(ZI) — 41o )
que ¢é a Lei de Hubble e a fungao H(z) ¢ dada pela Eq. (51) ou (72).

A relagao linear entre velocidade e distancia (comével) é sempre vélida. Ja a relagdo entre redshift e
distancia sé é linear para pequenas distdncias ou em casos particulares.
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Para casos simples temos:

In(1+ 2) ; Qu =0, Qx=0;
—={ 21-(1+2)7?] ; Qu=1, QaA=0; (97)
P D =0, Qy=1.

Note que para um universo em expansao exponencial, inteiramente dominado pela constante cosmolégica

(como foi durante a época da inflagdo e talvez seja no futuro), a relacdo v = ¢z é valida para qualquer
redshift.
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Figura 45: Relagao entre a velocidade de recessdo de um objeto de redshift z no momento em que é observado
para diferentes modelos cosmolégicos. Para comparagdo, também é mostrado a relagdo v(z) do efeito Doppler da
relatividade restrita.

A figura 45 mostra uma comparagcao da relagdo entre velocidade de recessao e o redshift de uma fonte.
Para z < 1, todos modelos cosmolégicos, assim como o efeito Doppler, tendem a v = cz.

Note que no cendario cosmolégico atual, objetos que tenham redshift z ~ 1,46, ou seja, estejam a distancia
comoével D ~ 4,3 h7_01 Gpc, estao se afastando de nés, hoje, na velocidade da luz.

No caso em que temos a superposicao do movimento préprio do observador, da fonte, além da expansao
do universo, devemos levar em conta individualmente estes efeitos para determinarmos, por exemplo, a
velocidade propria de uma galdxias. Voltaremos a isto na Secao 5.8.3.

Na discussao acima, consideramos a velocidade de uma fonte hoje, quando detectamos os seus fétons.
Qual seria a velocidade da fonte no momento em que os fétons sao emitidos? Neste caso, a velocidade é
dada por Davis et al. (2003):

0 :cH(z) o d _ H(z)
’Uemlss( ) (1+Z)/0 H(Z/) (1+Z)D (98)

2.9.3 Horizonte

O conceito de horizonte em cosmologia, como ¢é discutido aqui, foi sistematizado por Rindler (1956). O
horizonte em um dado local é a maior distdncia observavel. Os fétons de eventos que ocorram a uma
distancia superior ao horizonte nao tém tempo suficiente para chegar ao observador. Mais precisamente,
este horizonte é chamado horizonte de particulas, Dyo: dois observadores separados por uma distancia
maior que Dy, nao estdao em contato causal. A distancia comével do horizonte em um dado momento é:

e o qy
_HO z E(Z/)

Dhor(t):/o C—dtl = Dhor(z) . (99)

a(t’)
Em termos de distancia prépria (ou distancia fisica), o horizonte é dado por:

N r D orl{Z
Dﬁor = a(t)Dhor(t) ou Dﬁor — ]_}]T(Z) ]

Como na era da radiagio temos E?(z) ~ Qgr(1 + 2)* e a(t) = (2Ho/Qgr t)'/2, portanto:

. C 1 _c a :>Dpr(z)~ia2
Hy \/QR(]. -+ Z) Hy VR hor

Dhor(2) = 2ct(z),
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onde t(z) é a idade do Universo no redshift z.
Para a era da matéria, £2(2) ~ Qs (1 + 2)3

(3Hov U t/2)2/3, logo:

3/2

a(t) =

20 a
\/QM 1+ 2) Ho

Para a era da energia escura, temos a(t) o exp(Hpv/Qa t). Contudo, a energia escura sé passard a
dominar no futuro, a > 1 ou —1 < z < 0. Com isto em mende, obtemos:

—cz  1-1/a cla—1) ¢
Hov/Qx  Hov/a Ho/Qa  Ho Qo

Nos modelos de Friedmann-Lemaitre, em que a equagio de estado da componente dominante é P/c? =
wp com w > —1, a distdncia do horizonte cresce monotonicamente. No caso em que w = —1, a distancia
do horizonte diminui com a e, portanto, com t. Isto ocorreu durante o periodo de inflagao e deve ocorrer
no futuro, se o modelo ACDM estiver correto.

No modelo padrdo, Q5 = 0,7, Qy = 0,3 ¢ Hy = 70 km s~! Mpc~!, e assim temos, para z = 0,
Dy (hoje) =~ 13,9 Gpc. Extrapolando para o futuro, neste modelo de Universo, Dy, (t — 00) = 18,8 Gpc,
um valor finito. Isto significa que, no modelo ACDM existe um horizonte de eventos, uma distancia tal que
nenhum contato causal pode ocorrer nunca.

2c a

Dhor = Dhor( ) ~ HO \/T

= 3ct(z).

Dyor(2) = Dy’ (z) ~ [exp(Ho Qat) — 1}
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Figura 46: Diagrama espago-tempo ilustrando a evolugdo das distancias ao horizonte, raio de Hubble [¢/H (t)] e
cone de luz do passado. Esquerda: cendrio ACDM (h = 0,7, Qa = 0,3, Qa = 0,7). Direita: modelo Einstein—de Sitter
(h=0,7, Qn = 1, Qx = 0). Acima: diagrama espago-tempo com distancias préprias. Meio: distancias coméveis (nao
se alteram durante a expansdo do Universo). Abaixo: distancias coméveis e tempo em escala conforme, Eq. (53);
as geodésicas nulas (trajetéria dos fétons, por exemplo) s@o linhas diagonais retas. O tempo presente corresponde
a linha horizontal com fator de escala a = 1. Note que no modelo SCDM o horizonte de eventos ¢ infinito. Figura
baseada em Davis & Lineweaver (2004).
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Na Fig. 46 vemos as distancias dos horizontes de particulas e de eventos representadas em diagramas
de espago-tempo, comparadas a outras escalas como o raio de Hubble [¢/H (t)] e o cone de luz de um
observador no presente. Neste diagrama, apenas os sinais emitidos abaixo do cone de luz tiveram tempo
de chegar até nés. Qualquer sinal enviado além do horizonte de eventos jamais chegara até nés.

2.10 Determinacao observacional dos parametros cosmolégicos

Novas e velhas técnicas de determinacao de distancias sem a utilizagao de redshift foram empregadas nos
dltimos anos para determinarmos os pardmetros cosmoldgicos, em particular Hy. Para uma perspectiva
histérica da evolugao da determinacao da constante de Hubble, veja as Figs. 15 e 16 na pédgina 15.

As supernovas de tipo Ta (SN Ia, veja a se¢do A) tém uma luminosidade intrinseca maxima que pode
ser determinada independentemente de sua distdncia (veja apéndice A). Podemos entdo, com estes ob-
jetos, tracar o diagrama de Hubble, magnitude vs. distdncia e, em principio, determinar os parametros
cosmolégicos.

Para galdxias mais proximas, podemos utilizar o mesmo método empregado por Hubble, a relacao
periodo—luminosidade das Cefeidas. A figura 47 mostra o diagrama de Hubble construido a partir de
diferentes técnicas.
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S 1000 - 1 % grafico com o trabalho original de
Q . . . .
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A figura 48 mostra em detalhes os resultados obtidos por este método de supernovas (Perlmutter et
al., 1998) assim como os valores mais provaveis dos parametros Q,; e Q5. Foram estas observagoes, de que
as supernovas distantes tém um brilho mais fraco do que o esperado, que levou & descoberta da expansao
acelerada do Universo. Em 2011, Saul Perlmutter, Adam Riess e Brian Schmidt receberam o prémio Nobel
por este trabalho.

Com o aumento progressivo do nimero de supernovas de tipo la descobertos, principalmente em redshift
superior a 1, é possivel também investigar se hd ou nao uma variacao da equagao de estado da energia
escura, w. A Fig. 49 mostra um exemplo da determinagao de varios pardmetros cosmolégicos com resultados
recentes (em 2013).

Atualmente, tomando uma “média informal” de valores publicados, os parametro da chamada “cosmo-
logia de concordancia” é : Qy; = 0,30 £ 0,04 e 24 = 0,70 = 0,06. Para os valores cosmolégicos da moda
(geralmente medidas mais recentes) veja a Tab. 29 na pagina 274.

Além disto, os dados observacionais sao bem descritos por um universo plano e onde a energia escura
é a constante cosmoldgica. O valor medido de 2, implica em um valor para a constante cosmolégica de:

A=1,237x 1072, cm™2 ou  pyseno = 6,627 x 1073°h2) gramas cm™®  ou 3,717 h%; keV cm 3.

Por outro lado, a densidade (de energia) do vacuo pode ser, em principio, estimada pelas teorias de fisica
de particulas'® (Cohn, 1998; Carroll, 2001). A densidade de energia do vdcuo ou energia de ponto-zero serd
ptecria ~ (¢/h)3(E,/c*)*, onde E, é a soma das energias potenciais dos diversos campos que contribuem
para a energia de ponto-zero. Estas energias sdo estimadas pela quebra de simetria (transicao de fase) dos

campos: no modelo eletrofraco (descri¢ao unificada das forgas eletromagnética e fraca), E, ~ 200 GeV; na

15Em todo caso, a energia do vdcuo pode ser medida experimentalmente, como no caso do efeito previsto por Casimir
(1948) e medido por Lamoreaux (1997).
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Figura 48: Diagrama de Hubble utilizando uma amostragem de Supernovas de tipo Ia e determinacao dos
parametros cosmolégicos. Do diagrama a direita temos também a idade do Universo hoje (usando h = 0,7) em
funcédo dos pardmetros cosmolégicos.
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Figura 49: Determinagao dos pardmetros cosmolégicos com uma amostra de 472 supernovas de tipo Ia, junto com
observagoes da CMB e o espectro de poténcia de galdxias (discutido na Sec. 3.4). O painel mais a esquerda utiliza
um método de ajuste dos parametros de x?; os contornos correspondem a 68,3%, 95,4% e 99,7% de confianca. Nos
outros casos, é usado um método de Markov-Chain Monte Carlo (MCMC) e os contornos sao de 68.3% e 95.4%
de confianga. Os contornos cinzas correspondem & combinagdo de todos os vinculos cosmoldgicos. O valor para a
energia escura que corresponde a constante cosmoldgica é w = —1 e uma geometria plana é , = 0. Figura adaptada
de Sullivan et al. (2011).

GUT, E, ~ 10'5GeV; e na escala de Planck, E, ~ 10'8GeV. Assim, a fisica de particulas prevé (tomando
0 menor e maior valor):
preomE ~ 3,7 x 1070 — 2,3 x 10%

deto gramas cm >

o que implica em uma discrepancia com a observacao de:

pteorla
Pvécuo g 1056
obser.

Pyécuo

2 x 10M81m

Este desacordo (possivelmente um recorde) é conhecido como “problema da constante cosmoldgica”. Muito
esfor¢o tem-se feito no sentido de compreender porque o valor medido é tao pequeno, mas nao nulo, com
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a utilizagao de teorias supersimétricas e/ou de cordas (cf. referéncias acima).

Com surveys profundos torna-se possivel a determinagao da evolugdo do pardmetro de Hubble, H(z).
Uma técnica promissora que vem sendo utilizada a partir da primeira década do século XXI é baseada no
efeito produzido pela oscilag¢ao actstica de barions (BAO, baryon acoustic oscillations, veja Sec. 3.5). Uem
exemplo da determinacdo de H(z)/(1 + z) = a ¢ ilustrado na Fig. 50.

20 T C,Qé A\ |
— " %)
ol K 9 ot i
Q_‘ [t
= g0\ [ .
T, I © | Figura 50: Determina¢ao da evolugao do
é / SNTa parémet@ de Hubble.7 H(z)/1+ z) = a.
— 70F o T Os cendrios cosmolégicos representados pe-
+ L [\CON\ las linhas cheias estao normalizados em Ho =
% 70 km s~ 'Mpc~!. Figura baseada em Busca
5 00F 1 et al (2013).

30 0 0.5 1 1‘.5 ‘2 2‘.5 3

Redshift

2.11 Inflagao

A teoria da inflagao, criada por Guth (1981); Linde (1982), foi motivada por alguns problemas enfrentados
pela teoria cldssica do Big Bang quente e pela procura de uma abordagem fisica que pudesse abranger as
condigoes iniciais do Universo:

e Universo plano (proposto por Robert Dicke nos anos 1970): se hoje a densidade do Universo é préxima
de perit, no passado a densidade deveria ser infinitamente préxima de peis. Isto pode ser verificado
com a equacao de Friedmann—Lemaitre na forma de Eq. (71), que reescrevemos aqui da seguinte

forma:
kc? kc?

= m ; no presente: QO —1= H—O2 , (100)

Q) -1
onde )y representa a soma de todas as componentes do Universo (matéria, energia escura, fétons
e neutrinos). Apenas no caso plano, k = 0, a curvatura nao depende do tempo; no caso aberto ou
fechado, a curvatura é uma funcao do tempo e tende a zero (plano) para ¢t — 0.

Vamos analisar dois casos limites: um universo dominado apenas por radiagao e outro apenas por
matéria. No caso determos apenas radiagao, usando a tabela 81, temos a(t) o t'/2 e H?(t) o
Qyaqa™2(t). Eliminando k& da Eq. (100), temos:

(]. — Qo)HOQ QO -1 a2
Q) —1= = ~(Qy—1)—
( ) a? (t)H2 (t) a?Qpaqa=4 ( 0 ) Qrad

o (QO — ].)t.

Da mesma forma, para um universo apenas de matéria, a(t) oc t2/% ¢ H?(t) o< Qpra™3, e temos:

(QO — ].)Hg QO —1 a 2/3
Q) — 1= ~ ~ (o — 1) o (R — 1)t¥/3.
®) 2O~ e = Qo Ng o (@=1)

Nas expressoes acima, (1o — 1 corresponde ao valor medido hoje, aproximadamente zero. Na época
da nucleossintese primordial, a ~ 2 x 107!° quando ¢ ~ 1 s, portanto (lembrando que estamos na era
da radiacdo e usando Qaq =~ 8,5 x 107°):

4x 1020

)W - 8@ |QO o 1| S 0701 = |(Q - 1)nucl.' g 5 X 10718 .

(Q - 1)nucl. ~ (QO -

Na época da inflagdo, (2 — 1) deveria ser menor que 10759 para observarmos o Universo praticamente
plano hoje.
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Figura 51: Evolugao do parametro de densidade, Q(t) em fun¢do do fator de escala. Esquerda: Desvio de um
Universo plano no inicio da nucleossintese primordial (Universo com 1 segundo, a &~ 2 X 10710) que resultaria em
|Q — 1| = 0,01. Direita Se o desvio de planeza fosse um pouco maior, o Universo hoje teria ou o dobro da densidade
critica ou teria densidade praticamente nula. Em ambos os casos, se o Universo é exatamente plano, entao ele serd
sempre plano.

O problema que se coloca é, por que haveria um ajuste tao fino de £ (uma parte em 10%°) no universo
primordial para que Q¢ hoje seja tao préximo de (ou igual a) 17

O problema da planeza estd diretamente relacionado com a idade do Universo. Se €2 é ligeiramente
superior no inicio da nucleossintese primordial, o Universo poderia colapsar muito antes das primeiras
estrelas se formarem. Por outro lado, se {2 é um pouco menor do que um, a expansao seria tao rapida
que nenhum objeto poderia colapsar e teriamos apenas matéria difusa no Universo.

e Horizonte (isotropia da radiagdo césmica de fundo Misner, 1968): dois pontos do Universo estao
casualmente conectados somente se houve tempo suficiente para que um féton de um ponto atinja
o outro, isto é, se um ponto estd dentro do horizonte do outro (Fig. 52). A dimensao do horizonte
comével é dyor = 3cH " [a(t)/ao]'/? para um Universo de Einstein-de Sitter (onde a(t)/ag = [t/to]*/3
e usamos a Eq. [37]). Em termos do redshift, isto resulta em dyo, = 2¢Hy *(1+2)7/? (a idade deste
modelo de Universo é to = (2/3)Hy ).

A Observador
Tempo (z=0)

Figura 52: Problema do ho-
rizonte no modelo cosmolégico
pré-inflaciondrio: Em z = 0 ob-
servamos dois pontos A e B que
estdo no interior do nosso cone
de luz passado. Contudo, como
nao hd intersecgao entre os co-
nes de luz passados de A e B,
estes pontos nao estdo casual-
mente conectados.

Por outro lado, a distdncia de um observador hoje até o ponto que corresponde a z é dops = 2cH|, ! (1—
[1+ 2]71/2), cf. Eq. (51). Logo, o angulo subentendido pelo horizonte é:
dhor/2 1 1/2 1
= [1+2)Y2 -1 '~ —=, paraz>1. 101
S+~ (101)
Tomando o redshift da recombinagao, z = 1100, que corresponde & radiacao césmica de fundo que
observamos, isto corresponde a 6 = 198 apenas! (Mesmo considerando outros modelos mais plausiveis,
este nimero nao se altera por mais que um fator 3). Regides com uma separagao angular maior nao
estariam conectadas casualmente na época da recombinacgao e, no entanto, observamos que tém a
mesma temperatura (com variagio de uma parte em ~ 10%). Como regides que nunca se comunicaram
poderiam ter a mesma temperatura?

tan(6/2) = 1
obs
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e Grandes estruturas: quais sao suas condig¢oes iniciais? (Origem das flutuagoes primordiais).

e A teoria de particulas prevé a criagao de defeitos topoldgicos durante as transi¢oes de fase no Universo
primordial. Os defeitos de dimensao zero tem as mesmas propriedades de monopolos magnéticos e
deveriam ser abundantes no cenario do Big Bang clédssico. No entanto, isto nao é observado.

O principio da teoria da inflagdo é que, quando o Universo tem a escala de Planck (¢, = /Gh/c? ~
1,616 x 10~3°metros o que corresponde a uma escala de tempo t, = /Gh/c® ~ 5,39 x 107%* s) a maior
parte da densidade de energia esta concentrada em um campo escalar ¢ e o potencial V' deste campo nao
é nulo.
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Figura 53: Esquerda: Evolugao do tamanho do Universo visivel (raio de Hubble) durante e apés a inflagdo
(baseado em Martin, 2004). A aproximagcao “slow-roll” significa que o potencial V da inflagdo é quase-plano (H (t) é
praticamente constante durante a inflagdo). As linhas diagonais mostram como as regides do Universo podem entrar
ou deixar de estar em contato causal. Com inflagdo, mesmo as maiores estruturas estiveram em algum momento em
contato causal. Direita: Evolucdo do fator de escala mostrando o efeito da inflagdo comparado a outros momentos

do Universo.

Durante a inflagao, o fator de escala do Universo cresce exponencialmente, como no modelo de de Sitter:
a(t) ~exp(Ht) e H?= (87V)/(3 M) ~ constante, (102)

onde My = /hic/G = 2,177 x 10~ grama = 1,22 x 10'°GeV ¢ a massa de Planck. A pressdo total durante
esta época é negativa, P < —p/3. Durante a inflagdo, a ‘constante’ de Hubble ¢é, de fato, aproximada-
mente constante. A figura 53 ilustra esquematicamente a evolucdo do fator de escala para um Universo
inflaciondrio.

A inflagdo inicia quando o Universo tem ~ 10734 s e dura ~ 10732 s (existe uma incerteza de pelo menos
uma ordem de grandeza em relagdo a estes nimeros). Durante este perfodo, a expansao do Universo é de,
pelo menos, €% ~ 1026 (este niimero depende de detalhes da teoria da inflacdo utilizada). Entre a época
da nucleossintese primordial e hoje (cerca de 10'°anos) o Universo expande ‘somente’ de um fator ~ 10'4.

Esta época termina quando o campo escalar responsavel pela inflagao decai. A energia deste decaimento
reaquece o Universo que segue expandindo, mas agora seguindo a evolugao clédssica descrita pelas equagoes
de campo de Einstein, Eqs. (65).

O problema do horizonte é resolvido pela inflagao como mostra a figura 54.

A teoria da inflagao faz algumas predi¢ées como:

e a curvatura total do Universo é plana. Qualquer que seja a curvatura inicial, a expansao exponencial
faz com que a curvatura seja efetivamente plana;

e as flutuagoes iniciais de densidade sdo gaussianas;
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: a inflagdo Figura 54: Durante a inflagdo, o fa-
inflagdo tor de escala aumenta exponencial-
pr— mente, enquanto o horizonte (repre-
sentado pelo circulo) se expande na ve-
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equilibrio_y Figura baseada em Watson (2000).
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e 0 espectro de flutuagoes iniciais é um invariante de escala (lei de poténcia). A inflacao apaga todas
as flutuagoes que surgiram anteriormente. Durante a inflagao as inevitaveis flutuacoes quanticas sao
infladas a tamanhos macroscépicos.

Estas predigoes estao de acordo com as observagoes da radiagdo césmica de fundo (espectro de poténcia)
e distribui¢ao de galaxias em grande escala.

2.12 Bariogénese

Enquanto a temperatura do Universo é superior a kT ~ 100 GeV, quarks e anti-quarks sao criados e des-
truidos em taxas elevadas, suas abundancias sdo aproximadamente equivalentes entre si e (grosseiramente)
iguais & abundéancia de fétons.

Contudo, hoje, a abundéancia de quarks (ou bdrions) é claramente superior & abundancia de anti-
quarks (ou anti-barions). Esta assimetria pode ser estimada da seguinte forma: enquanto hé equilibrio,
np &~ ny ~ n., onde b representa anti-barions e « os fétons. A densidade n é numérica em coordenadas
comoveis. A conservagao do nimero de barions e fotons implica:

3 _ R DY 3 3 _ 3
(nb - nB)a - (nbo - ”bo)ao ~Npo g € NyA = Ty g, (103)
onde a é o fator de escala e usamos ny, > ny, . Assim, assimetria entre bédrions e anti-barions no Universo

primordial é:
’I’Lb—ng - nb—ng - nbo

~ ~5x 10710, (104)
ny + ng 2n., 21,
ou seja, para cada ~ 107 bérions havia 1 anti-barion, ou seja, havia 1 anti-quark para cada 10° quarks.
O mesmo raciocinio nao se aplica aos léptons, mas acredita-se que seu nimero seja da mesma ordem de
grandeza dos barions, ja que, aparentemente, o Universo é eletricamente neutro.

Se nao houvesse esta assimetria, matéria e anti-matéria se destruiriam, formando fétons até que a
separacao média das particulas e anti-particulas fosse grande suficiente para que a aniquilagao virtualmente
cessasse. Neste caso, a razdo barions/fétons seria da ordem de ~ 1071,

Podemos perguntar se a assimetria de quarks é uma condigao inicial do Universo, fixada a priori, ou
se assimetria surge apés o Big Bang, durante a bariogénese. Sakharov (1967) reconheceu trés condigoes
necessdarias para o surgimento desta assimetria:

e Processos que nao conservam o nimero de bdrions.

e Processos que nao conservam a carga-paridade, isto é, violacao CP. Esta violagao, observada em in-
teragoes fracas (envolvendo mésons Ky), tornaria possivel uma preferéncia pela produgao de particulas.

e O Universo deve estar fora de equilibrio térmico. Isto deve ocorrer nas transi¢oes de fase, durante a
expansao do Universo.

A transigao de fase que ocorre na quebra de simetria da teoria de grande unificacdo (GUT), quando
quarks e léptons estao unificados, seria um bom momento para a bariogénese, uma vez que o nimero de
bérions nao é conservado. Contudo, este modelo sofre de véarios problemas que requerem ajustes finos,
sobretudo porque esta transicao de fase ocorre durante (ou antes) da época da inflagao.

A transicao de fase eletro-fraca (kT ~ 100 GeV) obedece as condigdes de Sakharov e é atualmente mais
aceita como época da bariogénese. Em particular, a violagdo CP que ocorre nas interagoes eletro-fracas
tem a mesma ordem de grandeza da assimetria quark/anti-quark.
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2.13 Nucleossintese primordial

Até o Universo atingir alguns segundos de vida (T' ~ 10'°K, kT ~ 1 MeV), as reacoes nucleares e fracas
sao répidas suficiente para manter as componentes do Universo (elétron, pésitron, neutrinos, fétons e, em
muito menor quantidade, prétons e néutrons) em equilibrio. Quando o Universo tem cerca de 1 segundo,
as interagoes fracas deixam de predominar e é iniciada a nucleossintese primordial. Como o Universo estd
em equilibrio, a histéria anterior ao primeiro segundo nao importa na nucleossintese primordial (Steigman,
2002). A figura 55 ilustra as principais reagoes envolvidas na formagao de nicleos atdmicos.
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Figura 55: Cadeia de reagoes que ocorrem na nucleossintese primordial. Os niicleos pontilhados sdo instdaveis. Os
niicleos ®H e "Be sdo radiativos, mas com meia vida superior & duragio da nucleossintese primordial (12,33 anos e
53,29 dias, respectivamente).

As reacoes que mantém o equilibrio préton—néutron sao:

—\

n+ve = pte
p+v. = n+e’
n = pte +e (105)

A alta temperatura, as taxas destas reagoes sao iguais e a densidade de néutrons e prétons sao praticamente
as mesmas.

Quando a temperatura diminui, o equilibrio se desloca favorecendo os prétons (devido & massa do
néutron ser ligeiramente superior a do préton). A razao de densidades evolui com a temperatura da seguinte
forma: 5
N exp (—%) L (Am = [my — my)c? = 1,2033 MeV). (106)
Quanto T' ~ 102K, ny /n, =~ 0,985 e quando o Universo tem cerca de 1 segundo, T' ~ 10K e ny /n, ~ 0,2.

Abaixo de T ~ 109K, as reacdes 105 nao sdo répidas o suficiente para manter o equilibrio e a razao
préton—néutron “congela” em ~ 0,17, isto é, a Eq. (106) deixa de ser vélida e a razdo ny/n, se fixa no
valor correspondente a T' =~ 10'1Y K — na verdade a razao diminui lentamente, veja Fig. 56.

Como as reagoes envolvendo a forca fraca terminam, também termina o equilibrio entre elétrons e
neutrinos: e~ + et = v, + 7, e assim se forma nesta época o fundo cosmolégico de neutrinos.

Nesta fase, o deutério é produzido, mas é rapidamente foto-dissociado e os nticleos mais pesados (°H
e 3He, mais estdveis) ndo tém tempo de serem formados. Apesar da energia de ligacio do deutério ser
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Ep = 2,23MeV, o deutério é destruido rapidamente pois a taxa de foto-dissociagao é proporcional a

n~ exp(—Ep /kT) enquanto que a taxa de formacao ¢ proporcional a ng, onde n, e ng sdo a densidade de
fétons e bdrions, respectivamente. Numericamente:

T
109K

formacao

Taxa ~ 5 x 107 exp(25,8/Ty); Ty (107)

destruicao
Somente quando a temperatura dos fétons é T ~ 1,2 x 10° (kT ~ 100keV) e o Universo tem cerca de 3
minutos, o deutério deixa de ser foto-dissociado e a nucleossintese pode prosseguir.

Os néutrons livres tém uma meia vida de cerca de 14,76 minutos 40,8 seg. e, portanto, devem se
desintegrar. Contudo, os néutrons livres fusionam com os prétons formando, deutério e, subsequentemente,
niicleos de *He. Lembrando que My &~ 4M,, e que npe ~ nn/2 (i.e., para cada 2 néutrons temos 1 niicleo
de hélio), logo, nx/np ~ 2nge/nyp, € a abundancia de “He, Y, pode ser estimada como:

M4He Naye 2(nN/np) - 0 25 (108)

Y = = ~
Mpnp + Magenage 1+ 2(nN/np)

onde supomos que a grande maioria dos néutrons que nao decaem terminam nos nicleos de *He e usamos
nn/np = 0,17. Peebles (1966) foi o primeiro a calcular quantitativamente a abundéancia de deutério, 3He e
‘He.

E interessante comparar este valor com a abundancia de *He produzido apenas por nucleossintese estelar
— em outras palavras, podemos ter a abundancia observada de hélio apenas com a fusao de hidrogénio em
estrelas?

Estimamos a producao de He da seguinte forma: uma cadeia de reagoes nucleares que dao origem ao
“He produz uma certa energia AE dada por

AM, — Mue

AE = *(4My — Mye) =42 Mpn, onde n = M,

(109)
O parametro 7 é a eficiéncia da reagao nuclear, n ~ 0,007 e M,, e My, sao as massas do hidrogénio e hélio,
respectivamente.

Vamos calcular a fracdo em massa produzida de *He para uma estrela como o Sol. Obtemos a energia
emitida pela estrela em um intervalo de tempo At com N reacoes de formacio do *He, ou seja, At Lo =
N AE, e a massa total de hélio formado serd Miotge = N Mpye. Assim, a fracdo em massa de hélio

produzida durante At é:
NMu. 1-1 Lo
}/estelar = M = At 2 0V
© n Mg

Tomando At = 100 anos, obtemos Yegtelar = 10%. Isto deve ser visto como um limite superior, pois em
todas as estrelas de massa inicial menor ~ 9Mg, o hélio termina no caddver da estrela, isto é, nao é passado
de volta ao meio interestelar. Isto significa que a abundéncia observada de “He, da ordem de 24% em massa,
é mais de duas vezes superior ao que pode ser sintetizado pelas estrelas. A abundéancia observada é em si
uma evidéncia forte em favor de uma nucleossintese primordial.

(110)
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As reagoes continuam formando outros nicleos leves como tritio (que é radioativo, com meia-vida igual
a 12,33 anos), litio, berilio, etc... Existem mais dois “gargalos” na cadeia de reagoes, devido & néo existéncia
de is6topos estdveis com niimero de massa 5 e 8. Isto dificulta a formacdo dos elementos além do “He: Li,
Be e B.

Nicleos mais pesados que o boro nao tém tempo de serem formados: o Universo ja estd frio demais
para termos, por exemplo, a formacdo de carbono via ‘He+*He+*He = '2C e a reacao ®B+*He = '2C néo
ocorre devido a meia-vida do ®B ser muito curta (=~ 7 x 10717s).

O primeiro calculo detalhado da nucleossintese primordial e abundéncia dos elementos sintetizados
(incluindo nucleos mais pesados) foi feito por Wagoner, Fowler & Hoyle (1967). A figura 57 mostra a
evolugdo da abundancia destes elementos em funcao da temperatura (idade) do Universo.

A produgao de niicleos termina quando o Universo tem cerca de 3 minutos. A figura 58 nos mostra a
abundancia prevista pela nucleossintese primordial assim como as medidas dos nicleos formados.

Dada a idade do Universo, a densidade de estrelas e o que sabemos sobre evoluc¢ao e nucleossintese este-
lar, ¢ impossivel que todo o *He observado tenha sido produzido em estrelas. O acordo entre a nucleossintese
primordial e as observacgoes é um dos maiores argumentos a favor da teoria do Big Bang.

Para verificar as previsoes da nucleossintese primordial ocorrida nos primeiros minutos do Universo,
devemos observar regioes pobres em metais, onde os efeitos da nucleossintese estelar (destrui¢ao de deutério
e "Li, sintese de *He) sdo minimizados.

A abundancia de hélio-4 ¢é inferida a partir de observac¢oes de suas linhas de emissao em regioes Hil
pobres em metais (as regides HII de galdxias anas compactas azuis sdo particularmente pobres em metais).
Extrapolando, por exemplo, a relagao Y x [O/H]| para metalicidade'® zero obtém-se Y primordial.

Ao contrério do *He que é sintetizado em estrelas, o deutério é sempre destruido (ou melhor, a taxa de
destrui¢ao ¢ sempre maior que a taxa de cria¢ao nas estrelas); logo, sua observac¢ao nos dd sempre limites
inferiores de sua abundéancia. No fim do século XX se tornou possivel medir a abundéncia de D em regioes de
alto redshift e baixa metalicidade que produzem linhas de absor¢ao de QSOs (veja Fig. 59). Estas medidas,
contudo, requerem varias horas de observac¢ao em telescopios de mais de 8 metros de didmetro. As linhas
do D sao idénticas as do H, mas deslocadas para o azul (blueshift) de ~ 81km/s e bem menos intensas.

16 A notacdo da abundéancia de um elemento, [X/H], significa log(X/H) — log(X/H)g. Por defini¢do a metalicidade solar é
[X/H]e =0.



2.13 Nucleossintese primordial 59

Qg h?
0.004 0.006  0.008 0.01 0.02 0.03
0250 Peimbert et al. 2007 ——
] r Izotov §
§ E = et al. :
g 024 [ = 2007
L ©) ]
5 C < 1
~ 023 L[ 2 - . .
> r = P Figura 58: Abundancia
” P 3 He: dos elementos devido a
0. - ; ; ; ; ;E ; — nucleossintese  primordial
e S P em fungao da densidade
i i r% H de Dbdrions no Universo
10 Songaila et al (1997) SS=. s g (expresso pelo fator 1 ou
o] £ Webbetal. (1997) TS E E Qph?). O deutério é o
@) i TS S Pettini& elemento cuja abundancia
b Levshakov et al. (1999)F——==<1_ o Bowen B . .
[ 1 001) ] depende mais sensivelmente
L Burles & Tytler (1998) : o | de n. Para QBh2 S 1, a
105 L STy abundancia de D é vir-
£ 1 1 1 1 1 —t tualmente zero. As linhas
104 L 3He | tracejadas indicam a in-
F ] certeza do modelo na
T abundancia de cada ele-
3 e i mento. As  observagoes
mI F B "*:ii::;::_;\; B atuais se encontram nos
10°5 Rood et al. (1999) v retangulos para cada ele-
E Baina ot al (2002)‘ = mento. O retangulo vertical
[ ’ ] dé a estimativa combinada
[ 1 1 1 1 1 — das medidas dos detec-
i _ Pinsonneault et al. (1999) 7Li 1 tores WMAP, ACBAR e
1079 - /Vauclair & Charbonnel (1998) } CBI utilizando a CMB,
3 / \ o Qph® = 0,0224 £ 0,0010.
% E- k/ / Bonifacio & Molaro (1997) \ A B ’ ’
O T~ / / \ \ o ]
R N
| = Syl ! =
10-105RyaneJal.(zbéd)‘\—\: — ‘ |
[ Suzuki et al. (2000) ]
10°10 210710 4101 610710 109

M = np/n;

A abundéncia do “Li é inferida de observacoes de linhas de absorcio presentes em estrelas quentes de
baixa metalicidade do halo (Pop. IT) de nossa Galaxia. Spite & Spite (1982); Thorburn (1994) mostraram
que a abundéancia de Li tende a um mesmo valor para estrelas de metalicidades entre —2,5 < [Fe/H] < —1
e temperatura 5500 < 7' < 6300 K, o chamado “plateau de Spite” ou “plateau do litio”. Este plateau foi
interpretado como um legado da nucleossintese primordial e representativo da abundéncia de “Li produzido
naquela época. Medidas em alta resolu¢éo de estrelas extremamente pobres em metais no halo da Galédxia
mostram que o plateau de Spite apresenta uma inclina¢ao a para estrelas com metalicidade [Fe/H| < —2,5.

O hélio-3 s6 é observado em regides HIT de nossa Galdxia. A extrapolacao das observagoes em z = 0 e
a época da nucleossintese primordial dependem de modelos de evolu¢ao quimica da Galdxia. As incertezas
sao grandes devido ao fato do 3He ser sintetizado e destruido por estrelas, dependendo da massa e detalhes
da evolucao estelar. Isto faz com que o >He seja o nticleo mais problemético para se comparar com previsdes
de abundéncia da nucleossintese primordial.

A teoria do Big Bang standard (homogéneo, isotrépico e com 3 familias de neutrinos leves,'’ i.e.,
m, < MeV ou m, = 0 — veja Fig. 60), que prevé as abundéancias primordiais de ntcleos leves, depende
apenas de um parametro, a razao entre bdrions e fétons, n = np/ns. As observacoes das abundancias
destes elementos podem dar vinculos & 7. Como a densidade numérica de fétons é bem determinada, veja
Eq. (25), isto significa que estas observagoes nos dao a densidade de bérions no Universo [ou melhor, Qh?,

17

170 niimero de familias de neutrinos, N,,, é determinado precisamente por medidas do decaimento da particula Z em choques
e~ + et em aceleradores de particulas. Atualmente tem-se N, = 2.993 + 0.011. Comparando a nucleossintese primordial as
observagdes, Steigman et al. (1977) ja limitavam N, < 7 (nesta época, o limite em laboratério era N, < 5000).
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cf. Eq. (22)]. Pode-se mostrar que n = 2,73 x 1078Qph?(2,725/T)3 (onde T é a temperatura atual da

CMB).

2.13.1 Balango de barions

A nucleossintese primordial, observacoes de abundancias de elementos leves e as anisotropias da radiacao
césmica de fundo (préxima segao, 2.14) sugerem Qbérionshgo = 0,046 £ 0,002.
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Fukugita, Hogan & Peebles (1998) fizeram um levantamento dos bédrions no Universo local, z ~ 0,
chegando ao seguinte resultado (Tabela 4). Vemos que ndo sabemos com certeza onde estdo todos os
barions do Universo, neste balanco ainda ha 50% de bdrions a menos que o previsto na nucleossintese
primordial.

Tabela 4: Balango de bérions no Universo local de Fukugita, Hogan & Peebles (1998). E adotado h = 0,7.

Componente Qx = px/peit. | Componente Qx = px/Perit.
Estrelas em halos e bojos  0,0026 Gés neutro 0,00033
Estrelas em discos 0,00086 Gas molecular 0,0003
Estrelas em Irregulares 0,000069 G4s ionizado em aglomerados 0,0026

Total em estrelas 0,00353 Total em gés 0,00323

Géds em grupos 0,01 (77)

Total 0,017

A maior incerteza no balango de barions estd nos grupos e nao sabemos quanto géds existe entre os
aglomerados, nos filamentos na forma de gds “morno” (WHIM, Warm-Hot Intergalactic Medium, i.e., com
temperatura de ~ 10°-10° K) previstos nas simulagdes de formagao de estrutura (veja Figs. 92 e 121).
Existe também a sugestao de que haja barions “escondidos” nos halos de galdxias espirais na forma de gés
molecular muito frio (detecgao muito dificil).

2.14 Anisotropias da CMB

A radiagao césmica de fundo é sujeita a vérios fatores que geram anisotropias de temperatura a diferentes
escalas angulares (veja Tegmark, 1995). Podemos distinguir as seguintes fontes de flutuacao de temperatura
da CMB:

e Efeitos primérios

— Gravitagao: os fétons que se originam em uma concentracdo de massa sofrem um redshift
gravitacional ao escaparem do pog¢o de potencial. Em particular, podemos considerar aqui as
perturbacoes devido a defeitos topolégicos.

— Efeito Doppler: se a matéria que espalha os fétons tem movimento peculiar em relacao ao fluxo
de Hubble, os fétons sao afetados pelo efeito Doppler (caso este movimento seja em direcao a
nos, sera um blueshift).

— Flutuagdes de densidade: os fétons que se originam em regices onde dp/p > 0 tem uma
temperatura mais elevada, pois estas regioes sao intrinsecamente mais quentes.

Estes efeitos sao expressos matematicamente em termos do potencial, velocidade e contraste de
) -T AT

densidade como:
AT WD) i) 16

7 111
T T C2 c 3 p (T)7 ( )

onde os campos ¥, ¥ e dp/p correspondem & época da recombinagdo, T é a temperatura média da
CMB. Para grandes escalas, § ~ —2i/c* e o valor médio de # - v(¥) é nulo. Assim, para escalas
maiores que alguns graus (maior que a distdncia do horizonte em z..), supondo que as flutuagoes
sejam adiabaticas (cf. se¢ao 3.3), temos:

(112)

que corresponde ao chamado efeito Sachs-Wolfe (Sachs & Wolfe, 1967). Isto significa que no mo-
delo cosmolégico padrao as flutuacoes espaciais em grande escala da temperatura da CMB estao
correlacionadas com flutuagoes de massa (potencial) na mesma escala. Como ¢ é negativo, entao so-
bredensidades nesta escala geram uma diminui¢ao da temperatura da CMB. Pode-se ainda mostrar
que

AT

T (6) oc §1—™)/2: 9 =10 graus, ou | < 30, (113)
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onde [ é o indice da expansao em harmonicos esféricos e n é o indice do espectro de poténcia das
perturbagoes primordiais (veremos isto na segao 3.4). Se n = 1 (espectro de Harrison-Zel’dovich)
AT/T é plano, cf. Fig. 62.

Para escalas entre 0,1° < 6 < 1,0°, a flutuacao de temperatura segue uma relagao:

AT op

Nestas escalas angulares menores, o potencial, a densidade e a velocidade prépria, tém um compor-
tamento semelhante a uma onda actstica antes da recombinagao. Estas oscilagoes acusticas geram
picos de flutuagao de temperatura da CMB dependendo da escala angular analisada.

O primeiro pico do espectro de poténcia, por volta de [ & 200, corresponde a flutuagoes de densidade
que estao entrando (isto é, tém a mesma dimensao) que o horizonte na época da recombinagao.

e Efeitos secundérios. Sdo devido a processos que ocorrem apoés a recombinacao: (A) Variagoes do
potencial gravitacional (fase linear, em grande escala) ao longo da trajetéria dos fétons produzem
variagoes de temperatura da CMB (efeito Sachs-Wolfe integrado, ISW — Sec. 2.14.1); (B) Atravessar
o plasma de aglomerados de galdxias (efeito Sunyaev—Zel’dovich térmico e cinemédtico [detalhes na
Sec. 5.7.2]); (C) Atravessar potenciais gravitacionais nao-lineares associado com colapso gravitacional
(efeito Rees-Sciama); (D) Efeito de lentes gravitacionais devido a estruturas em grande escala.

e Fontes “locais™ Fontes radio, fontes no infravermelho distante, absorc¢ao pela poeira, etc... que ocorrem
na Galdxia e/ou Sistema Solar também afetam as medidas da radiagdo césmica de fundo.

A observagao da flutuacao de temperatura da CMB pode ser expandida em harmonicos esféricos:

AT oo m=1l AT
S0 =30 Y a6, 9); aim = / / —Yii, sen0dfdg, (115)

I m=-1

onde 6 e ¢ sdo as coordenadas angulares no céu. A média quadrética da flutuacao de temperatura em toda

a esfera celeste é: ,
AT 1
f— = — 21 + 1) {|am|? 11
<(T)> g 22 D) (116)

e definimos os coeficientes C; = (|a;m|?). A isotropia do Universo garante que os coeficientes C; nao
dependam do parametro azimutal m. Explicitando os componentes da expansao, temos:

AT?  1(21+1) 9 AT?
= Ci; (AT?) =Y —L. 117
T02 47 b < > - l ( )
Os termos que correspondem a [ = 0, 1, 2 ;... correspondem ao monopolo, dipolo, quadrupolo, etc..., cf.

Fig. 61. Na equagao acima, Ty é a temperatura do monopolo.

CoeLe

Figura 61: Harmoénicos esféricos, Y;™(0, ¢), sobre uma esfera, onde | = 1 é o dipolo, I = 2 é o quadrupolo, I = 3
octopolo, etc... A escala de cores vai de vermelho (quente) a azul escuro (frio). Neste exemplo, usamos sempre a
mesma fase e um valor de m arbitrario.

O espectro de poténcia angular, dado pelos coeficientes Cj, depende do modelo cosmolégico. A figura
62 mostra o espectro de poténcia angular da flutuagdo da temperatura da CMB para diversos modelos
cosmolégicos e as medidas feitas por diversos detectores. O espectro de poténcia é caracterizado por uma
série de picos e vales intercalados. Os picos sdo espacados igualmente em .
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Para valores pequenos de [ (isto é, grandes escalas com angulos maiores que ~ 10°), o espectro de
poténcia é dominado pelo efeito Sachs-Wolfe).

Existe uma incerteza intrinseca do préprio modelo para [ pequeno. Ao se determinar C; s6 é possivel
medir 2/ 4+ 1 modos independentes; por exemplo, para [ = 0 s6 temos uma medida, o valor médio em toda
a esfera celeste. Esta limitacao resulta em uma varidncia intrinseca:

0C, [ 2
— == 11
Cy 204 1° (118)

conhecida como “wvaridncia cosmica’. Além disto, se apenas uma fragao f.s, da esfera celeste é utilizada
(por exemplo, no caso de observagdes com baldes ou de um radiotelescépio terrestre), entdo a incerteza
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Figura 62: Espectro de poténcia multipolar (angular) da CMB. Os parametros dos modelos teéricos (alguns exem-
plos, calculados com cmbfast) estdo na legenda & esquerda. Os nimeros entre parénteses sdo, respectivamente: Qp,
Qcam (apenas matéria escura) e Qa. A densidade total de matéria é Qar = Qp + Qedm-

A soma dos harmonicos esféricos com amplitudes dadas pelos termos C resulta na “imagem” que temos
da radiagao césmica de fundo, como mostra a Fig. 24 na Se¢ao 2.5. A Fig. 63 ilustra esta soma para os
primeiros termos.

A dificuldade de utilizar o espectro de poténcia angular para determinar os pardmetros cosmoldgicos
estd na quantidade dos pardmetros envolvidos — uma dezena, como a forma do espectro de flutuacoes de
densidade inicial, a época da reionizacao do Universo, densidade de matéria, densidade de energia escura,
constante de Hubble, etc... Isto gera uma degenerescéncia das solugdes possiveis (por exemplo, o nimero
de onda do primeiro pico harmoénico depende da curvatura do Universo, ou seja, da soma das contribuicoes
para o balanco energético total; veja Figs. 64 e 65.

O efeito da curvatura do Universo, k, se manifesta no tamanho aparente das estruturas (quentes e frias)
observadas na CMB. Como mostra a Fig. 66, se o Universo tem curvatura positiva, as geodésicas (isto é,
a trajetéria da radiagao eletromagnética) sao convergentes (como na Fig. reffig:Geometria) e o tamanho
aparente das estruturas vao parecer maiores, quando comparados ao caso de Universo Plano. Por outro
lado, se a geometria é negativa, as geodésicas sao divergentes e as estruturas da CMB vao parecer menores.

O primeiro pico, o mais forte, do espectro de poténcia da CMB corresponde ao tamanho de estruturas
que comegam a colapsar na época da recombinacao. Dependendo da curvatura do Universo, o tamanho
aparente destas estruturas sera diferente: se a curvatura for positiva, o nimero de multipolo [ deve ser
menor do que seria no caso plano e vice-versa para o caso de curvatura negativa. Na Fig.65 podemos ver
que, aproximadamente, o primeiro pico do esparto de poténcia se encontra em /o0 pico 200/v/Qar + Q.

E claro que, a medida em que a precisao da determinacio do espectro de poténcia aumenta, algumas
degenerescéncias poder ser quebradas. Por exemplo, combinando as medidas do sétimo ano do WMAP com
medidas de alta resolugao espacial das experiéncias ACBAR e QUaD foi possivel determinar a abundancia
de hélio pré-estelar, i.e., primordial (Komatsu et al., 2010). Basicamente, para uma densidade de barions
dada, a densidade de elétrons é n. = (1 — Y')np. Se a abundéancia de hélio, Y, diminui, entdo n. aumenta.
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Figura 63: Soma dos primeiros termos dos harmonicos esféricos, ilustrando como podemos reproduzir a observagao
das flutuagdes de temperatura da radiacdo césmica de fundo. Aqui usamos fases aleatérias, como é normalmente
assumido, e um espectro de poténcia de ruido branco (diferente da CMB). Para reproduzirmos a imagem da CMB
obtida pelo satélite WMAP, precisariamos somar mais de 1500 termos.
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Figura 64: Dependéncia do espectro de poténcia com alguns pardmetros cosmolégicos. Figura baseada nas
animagcoes de Wayne Hu, http://background.uchicago.edu/~whu/.

Aumentando n. diminui o livre caminho médio dos fétons (aumenta o espalhamento Thompson) e as
flutuagoes de temperatura ficam menos amortecidas. Isto faz com que os segundo, terceiro e quarto picos
sejam mais proeminentes no espectro de poténcia da CMB. Dito de outra forma, se Y aumenta, entao estes
picos sao mais suprimidos. O resultado obtido pelos autores acima é Y = 0,326 +£0,075. A incerteza é maior
do que aquela baseadas em medidas de abundancia em regides HiI (veja Sec. 2.13), mas a detecgao de He
é significativa em uma época em que nao haviam estrelas para sintetizar este elemento.

A figura 67 mostra os vinculos nos parametros cosmolégicos combinando os resultados das medidas do
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Figura 65: Posi¢ao do primeiro pico do espec-
tro de poténcia angular da CMB em fun¢ao da
curvatura do Universo, para diversos cendrios
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Figura 66: Efeito (exa-
gerado) da curvatura
global do  Universo
no tamanho aparente
de estruturas de tem-
peratura na radiagao
cosmica de  fundo.
Cada  imagem  tem
0 mesmo tamanho
angular e abaixo a
representagao das tra-
jetérias  da radiacado
(linhas continuas) no
espago curvo. As linhas
tracejadas representam
o tamanho aparente
angular observado.

Figura 67: Limites de confianga dos
parametros cosmoldgicos obtidos com a
andlise de dados do COBE e MAXIMA-
1 combinados com as SN Ia (veja Fig. 48).
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4 Estes dados implicam em Q = 0,657
1 eQum =0,32"
] por et al. (2001).
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2.14.1 Efeito Sachs-Wolfe Integrado

Como ja foi mencionado, o efeito Sachs-Wolfe esta relacionado ao ganho de energia do féton da CMB
ao “descer” em um poco de potencial gravitacional e, em seguida, perder esta energia ao “subir” o pogo
gravitacional. O efeito Sachs-Wolfe integrado (ISW) é causado pela passagem sucessiva do féton da CMB
por pogos gravitacionais de estruturas em grande escala, que evoluem com o tempo, na nossa linha de
visada (Sachs & Wolfe, 1967; Fosalba et al., 2003).

Considerando sobredensidades ainda na fase linear, dp/p < 1, a varia¢do de energia do féton estard
relacionada com a variacao temporal do potencial gravitacional:

A¢ = (Ap)GR?, (119)

onde R é o tamanho da sobredensidade. Como sera visto na Sec. 3.1.2, em um universo Einstein—de Sitter
(Qar = 1), a evolucao de sobredensidades na fase linear é Ap/p oc (1 + z)~ L.

Mas o tamanho da sobredensidade, R também cresce a medida que o universo expande de forma
proporcional ao fator de escala, isto é, R o (1+ 2)~!, enquanto que a densidade média do universo diminui
proporcionalmente ao volume, ou seja, p o (1 + 2)3. Assim, temos:

Apox (14 2)715x (1+2)72=(1+2)33 = constante; [universo Einstein—de Sitter]. (120)

Em um universo Einstein—de Sitter, ndo ha varia¢ao temporal do potencial gravitacional e os fétons entram
e saem das estruturas sem ganho ou perda de energia: o efeito ISW é nulo neste caso.

Por outro lado, se 2y, # 1, este efeito deve ocorrer. Nos cendrios mais realistas, as sobredensidades
(regime linear) param de crescer quando a energia escura ou a curvatura comegam a dominar (veja Fig. 72).
Neste caso, para z < 1/Qp (cf. Tabela 5), Ap ocpoc (14 2)3 e

A¢p x (14 z) ; [universo ACDM ou OCDM]. (121)

Em um universo plano, a deteccao deste efeito é, portanto, uma evidéncia da energia escura.

O efeito ISW é relevante para escalas de super-aglomerados ou maiores (escala angular 6 2 5°), isto
é, para estruturas ainda no regime linear em z = 0. Sua detecgao se faz principalmente procurando-se um
sinal no coeficiente de correlagao cruzada entre a CMB e catédlogos de grandes estruturas (Pogosian, 2006).

2.14.2 Polarizacao da CMB

O espalhamento Thomson dos fétons por elétrons livres polariza a radiagdo. Antes da recombinagao, os
fétons sao espalhados continuamente e rapidamente de forma que os elétrons se mantém em equilibrio
térmico e as anisotropias na polarizacao tendem a serem apagadas. Durante a recombinagao, que nao é
instanténea, a taxa de espalhamento diminui rapidamente. A componente isotrépica da CMB, por ser
isotrépica, nao produz sinal de polarizagao devido ao espalhamento; a componente de dipolo tao pouco.
Contudo, a componente de quadrupolo produz, pelo espalhamento Thomson, uma polarizagao linear da
radiacao, veja Fig. 68. Quando a recombinacao termina, o padrao desta polarizacao se mantém e chega até
o observador representando a projecao das anisotropias quadrupolares da CMB.

= reglg_o fl‘ia
ﬁ(me,nos fotons

anisotmp{g S
quadrupolar |

radiagdo ndo
polarizada ‘

Figura 68: A radiagdo nao polarizada, mas com anisotropia de qua-
drupolo (representada pelos eixos vermelho e azul, perpendiculares) ao

Lad, .~
| o 11'1161‘7?(-20 ser espalhada por um elétron livre produz uma radia¢ao linearmente
PO]aI.ggsOte polarizada. Figura tirada de Hu & White (1997).
a
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Além da polarizacao produzida na superficie de iltimo espalhamento, fenémenos de foreground também
produzem polariza¢do, em particular, a reionizagao do universo (veja Sec. 12), o efeito Sunyaev—Zel’dovich
em aglomerados de galdxias (Sec. 5.7.2), e as deformagoes provocadas por lentes gravitacionais. A principal
componente da polarizacdo da CMB é primordial.
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As anisotropias de quadrupolo que podem produzir polarizagdo (lembrando que a polarizagdo sé é
produzida por espalhamento) sao de trés tipos:

e Escalar, devido as flutuagoes de densidade na superficie de tltimo espalhamento.

e Vetorial, devido a vorticidades induzido por defeitos topolégicos como cordas césmicas (discutida na
Sec. 3.2.2). Este modo é amortecido pela expansao do universo.

e Tensorial, devido a ondas gravitacionais produzidas durante a inflacao.

Diferentemente do resto da astrofisica, onde se utiliza os parametros de Stokes para descrever a po-
larizagao, para a CMB é utilizado as componentes E (divergente) e B (rotacional). A figura 70 mostra
quais sao as assinaturas destes modos de polarizacdo na CMB. O espectro de poténcia destes modos para
o cendrio ACDM estd mostrado na Fig. 69.
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Hu & Dodelson (2002) o
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10 - reionizacio .
F Figura 69: Espectro de poténcia da CMB
r l para os modos de polarizagdo. Nos mo-
g L dos TE, EE e BB existe um excesso de
=S 1? poténcia por volta de ¢ < 5 devido & rei-
< onizagao do universo, quando elétrons li-

vres se tornam abundantes no meio ex-
tragaldctico (Sec. 12) Obs.: os modos T'B
e EB sao nulos. Figura tirada de Hu &
White (1997).
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Figura 70: Aparéncia do padrao de polarizagao para os mo-
dos E (divergente) e B (rotacional) esperados na CMB. O
nivel de polarizagao das anisotropias é < 10%. Figura tirada
de (Hu & White, 1997; Kaplan et al., 2003).
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Estas componentes dependem de forma diferente em relacao & origem da polarizacdo: perturbacoes
escalares criam apenas o modo E de polarizagao enquanto perturbagoes tensoriais criam apenas o modo
B. A detecgao do modo de polarizagao B é fundamental para validar a teoria de inflagao.

Para a polarizagao também é analisado o espectro de poténcia. Neste caso, além dos coeficientes ClT T
temos: CEF, ClBB , e CI'E| onde colocamos explicitamente o indice 7T para o espectro de poténcia de
flutuagoes de temperatura (segao anterior), e o indice T'E para o espectro cruzado do modo E com as
flutuagoes de temperatura. As primeiras medidas de ClT Ee ClE E feitas com precisdo suficiente para medir
a profundidade éptica desde a superficie de ltimo espalhamento e colocar vinculos na época de reionizagao
do universo (veja Sec. 12) foram realizadas pelo satélite WMAP (Kogut et al., 2003).

Os modos T'B e E'B sao nulos nos modelos usuais devido a preservagao de paridade das flutuagoes.
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2.15 Antes do Big Bang

Até o inicio dos anos 90, falar dos eventos anteriores ao Big Bang era considerado, na melhor das hipoteses,
“metafisica”. No modelo padrao, regido pela teoria da relatividade geral, o inicio do universo se dd em
uma singularidade (densidade, temperatura, curvatura, etc..., infinitos). Baseado em novos modelos, ainda
muito especulativos, o evento do Big Bang e anteriores comegam a ser discutidos “fisicamente”.

Contudo, nas teorias onde pretende-se unir a relatividade geral & mecénica quantica — p.ex., teoria de
(super)cordas/teoria M e gravitacao quantica de lagos — a singularidade inicial do Big Bang pode
ser evitada. Na teoria de cordas, existe uma dimensdo minima permitida da ordem de 10~ 32cm ~ 10€pianck.

Um aspecto fundamental da teoria de cordas é a necessidade de, pelo menos, 6 dimensoes espaciais
além das 3 a que estamos acostumados: neste quadro o universo teria 1+ 9 dimensoes (o “1+” é o eixo do
tempo). A teoria M, uma unido das 5 teorias de supercordas desenvolvidas na década de 1990, é descrita
em um espago de 1 4+ 10 dimensoes.

Nesta teoria, as particulas elementares sao “cordas” unidimensionais que podem vibrar, transladar e se
enrolar; estes modos determinam a energia das cordas e como elas se manifestam. As cordas podem ser
abertas ou fechadas: as fechadas representam a interacao gravitacional, as abertas representam o resto.
Outra diferenca fundamental, as cordas abertas estao “presas” a um certo nimero de dimensoes, enquanto
as cordas fechadas estao livres para percorrer o espago 10-dimensional. As dimensoes onde as extremidades
das cordas abertas estao confinadas forma um espac¢o p-dimensional ou uma p-brana (em analogia a uma
membrana).

Neste caso, foi sugerido que o nosso universo esteja contido em uma 3-brana ou simplesmente brana.
A fraqueza da forca gravitacional é explicada pelo graviton ser uma corda fechada, que pode escapar da
nossa brana e se propagar no “bulk” (espago 10-dimensional) e ndo ser mais sentido pelos corpos confinados
a0 NO0SSO universo.

Figura 71: Cendrio pré-Big Bang de
Branas. Nosso Universo se encontra
confinado em uma brana com trés di-
mensoes espaciais que se aproxima de
outra brana (a). Quando colidem (b)
ocorre o que chamamos de Big Bang.
As branas se afastam (c) e, eventual-
mente as estrelas e galdxias se formam
(d). No cendrio ekpirético as branas
voltam a se aproximar quando a ener-
gia escura comeca a predominar.

aproximacao Colisdo = Big Bang

branas se afastam

Neste contexto Veneziano (1991) propoe o cendrio Pré-Big Bang (PBB), onde o Universo sempre exis-
tiu e para t — —oo seu estado era essencialmente vazio, frio, plano e as todas as forgas sao fracas como a
gravitacao. Perturbagoes de densidade sao amplificadas pela gravitacao e levam o Universo a se contrair,
aumentando progressivamente a intensidade intrinseca das forcas fraca, forte, eletromagnética e gravitacao.
Eventualmente o universo passa por uma fase intermedidria, o Big Bang e entra na fase atual que obser-
vamos. A histéria do universo é simétrica em relacdo ao Big Bang, que agora passa a ser apenas uma
transigao.

Um outro cendrio que descreve o universo antes do Big Bang foi proposto por Steinhardt & Turok
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(2002), onde ha uma brana paralela a nossa, Fig. 71. Aqui, o Big Bang se dd quando as branas colidem:
por isto é chamado cenario ekpirético, exmrpwois do grego antigo deflagracgao.

O cendrio ekipirético pode ser ciclico: apds a colisao (Big Bang) as branas se afastam, mas sao atraidas
uma pela outra — a gravitacao se propaga fora das branas. Eventualmente, as branas voltam a se aproximar:
isto corresponde & época onde a energia escura comeca a dominar o balango energético do Universo.
Finalmente as branas colidem e hd o préximo Big Bang.

Os cendrios pré-Big Bang procuram resolver os problemas do modelo padrao, da mesma forma que o
cendrio inflaciondrio resolve (cf. segdo 2.11), e vao mais além, procurando dar uma explicagdo fisica ao
evento do Big Bang. Contudo, enquanto a Inflacao é baseada em uma fisica de particulas e campos bem
estabelecida, os cendrios PBB se baseiam em teorias especulativas, cujas previsoes experimentais ainda nao
foram observadas, por exemplo, variacao de algumas constantes da natureza como a constante de estrutura
fina, natureza da matéria escura, mecanismo e boson de Higgs. Os préprios cendrios PBB poderao ser
testados com observagoes do fundo césmico de micro-ondas.



3 Formacao de estruturas

3.1 Instabilidade de Jeans

O problema de instabilidades gravitacionais de uma distribuicao de massa foi abordado rigorosamente
pela primeira vez por Sir James Jeans em 1902. Para uma esfera de gds homogénea de temperatura T e
densidade p, a condigao de colapso é dada por 2 K < |U| (o teorema do virial nos diz que um sistema em
equilibrio tem 2 K + U = 0), onde

R
U= 747rG/ p(r)M(r)rdr e K= gNkT, (122)
0
ou seja, para uma esfera homogénea temos:

3G M? kT 1GM
NET - -
3 < 5 R = My < 5 R’

(123)

onde M = Numy e p é a peso molecular médio definido como p = m/my e T é massa média das particulas
que compdem o gas. Para um géds de hidrogénio atdomico puro, u = 1 se o gds for neutro e p = 1/2 se o gds
for completamente ionizado.

O raio R pode ser escrito em funcio da densidade inicial, pg, e da massa M: R? = 3M /(47 pg). Assim
podemos obter a condigao de colapso como:

skT \Y2 /7 3 \Y? T3/2
=My =9236——=Mo; [N B TemK 124
M > (GMmH) <4ﬂ_p0> My=9 ,36N2\/N o; [Nemem ™™ Tem K], (124)

onde definimos a massa de Jeans, M ;. Também podemos expressar a condi¢dao de colapso em funcao da
dimensao do sistema:

15kT O\ 2 1/T\"*
> — =R;=963—| = 125
(47TGMmHP0> T M(N) e (125)
onde definimos o comprimento de Jeans, R ;. Combinando as Eqgs. (124) e (125) temos a relagao:
4m
My =—<ro RY . (126)

Para o caso de um fluido néo colisional (de matéria escura ou um sistema puramente estelar) o mesmo
raciocinio é valido, mas a temperatura deve ser substituida pela dispersao de velocidades:

1 kT
§Nk:T =-Mo? = o*=3 .
2 2 nmy

(127)

Notemos que nao levamos em conta a energia do campo magnético. A energia por unidade de volume
de um campo magnético é dada por Upas ~ B?/(87) enquanto que a energia potencial gravitacional é
Ugray & GM?/R. Para um aglomerado de galdxias rico, p. ex., B ~ 1uG, R ~ 1Mpc, e M ~ 10 Mg,
portanto:

Umag ~ 5 x 10%%rg 3 Ugpay ~ 8 x 10%erg. (128)

Para galaxias, Umag/Ugrav ~ 104106,

Outro ponto que notamos, é que a andlise feita aqui (e adiante) usa mecanica cldssica newtoniana e
nao mecénica relativistica. A mecéanica newtoniana, além de muito mais simples que a relativistica, é uma
boa aproximagcao para escalas menor do que ¢/Hp e maior do que o raio de Schwartzchild.

3.1.1 Crescimento de perturbagoes

Para o estudo da evolucao de perturbagoes devemos abordar o problema acima de forma um pouco mais
rigorosa. A dinamica de um fluido (de estrelas, de gds, de matéria escura, etc...) é regida pelas seguintes
equagoes:

0

a—/t) +V.-(pv)=0 Eq. de continuidade

v + (U V)i=-V0d — 1VP Eq. de Euler (hidrodinamica)

ot a p @ (129)
V20 = 4nGp Eq. de Poisson

P=P(p,...) Eq. de estado
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Vamos considerar o caso em que as perturbagdes sdo pequenas, i.e., dp/p < 1. Definimos o contraste

de densidade,
)

d=— = p=po(l+9), (130)
Po
onde pg € a densidade média. Todos os campos podem ser escritos como a soma de um termo médio e uma
(pequena) perturbagao: ® = ®g + 0P, v = vy + dv, e P = Py + 0P.
Além disto, as grandezas vy = 0, Py e @y referem-se as solugoes de equilibrio (ndo perturbadas) e,
portanto, sao constantes. Obtemos assim as equagoes linearizadas, ignorando os termos cruzados das per-
turbacoes:

ddp
— + V(podv) =0
Y (po 0v)
06 1
9V _ V5P - Vb (131)
ot Po
V26 = 4nGép .
Para os casos de interesse, tomamos uma equagao de estado P = cte x p (i.e., gds ideal). Como
oP
d=— = cte=c2, (132)
dp
onde ¢4 é a velocidade do som no meio. Esta equagao também deve ser linearizada e obtemos:
P =cp. (133)

Derivando a equagao de continuidade e tomando o divergente da equagao de Euler, podemos eliminar
o termo V(9dv/0t) e, com a equagdo de Poisson obtemos:

9?6

2 AV25 = 41 G pos . (134)

A equagao (134) é a de uma onda cuja solugao é a parte real da fungao:
S(7it) = e R (1) (135)

Substituindo a solugao acima na equacao diferencial, resulta em uma equagao diferencial homogénea, linear
de segunda ordem:
d25(t)
de?

2
+w2(t) =0, onde w?=c2k>—4rGpy; |k| = 7” . (136)

A relacdo de dispersdo acima nos dd a frequéncia w e o nimero de onda k. Aqui usamos VZe 7 =
—kZem T = Real(VZe FT) = — k2.
Reconhecemos a equagao (136) como a de um oscilador harmonico, cuja solugao é:

5(t) = Ae™ ™t (137)

onde a constante A é dada pelas condig¢des iniciais. Existe um nimero de onda critico para o qual w = 0:

1/2
k;J _ (47TGPO) 7 (138)

2
Cs

chamado nimero de onda de Jeans. O comportamento das perturbagoes pode ser classificado em dois tipos,
segundo o numero de onda k:

k>k; = wreal = oscilagao

k<k;y = w imag. = cresc. exponencial (139)
Podemos redefinir a massa e o comprimento de Jeans:
2 _ _ —
=Ry=c,(Gpo) V? © My=poR}=c3G%?p) 12 (140)

[k
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A menos de uma constante menor do que ~ 3, esta defini¢ao coincide com as Eqgs. (124) e (125). Se o tempo
que uma perturbagio leva para atravessar o sistema (R/cs) é menor que o tempo de colapso [(Gpo)~ /2],
entao o sistema é estdvel; sendo hd o colapso.

Apés a época de equiparticao radiagdo—matéria, o Universo é dominado pela matéria escura (ndo co-
lisional) e o termo de pressao nas equagoes de evolugao dinadmica do Universo é nulo, P = 0. Portanto, a
velocidade do som sera c¢; = 0 e, consequentemente, k; — co. Em outras palavras, a massa de Jeans é nula
para a componente de matéria escura apods a equiparticao.

Antes da equiparticao, a matéria escura e fétons estao acoplados e a pressao serd essencialmente a
pressao dos fétons. A matéria bariénica estd ainda fortemente acoplada aos fé6tons e, portanto, a velocidade
do som dependerd da densidade total do fluido bdrions+fétons,p = pp + p. A pressao deste fluido é
P = ¢?p,/3 (a pressao dos bérions é desprezivel frente a pressao da radiagao).

A velocidade do som pode ser calculada lembrando que as densidades evoluem como pp o a2 e
py o a=* (veja a tabela 81):

OP 2 op c? [ 0py [Ops Op ! c? 3pB -t
2_ - _ - _ = (| ZEE L, Py — e
cs_ap 3 9p 3<8a{8a+8a} 3(1+ ) ' (141)

A razao entre as densidades pp e py é dada por:

(1+2)3Qpp. 669 h3Qp
(1+2)4oTé g/ 1+2z 0,045

3ps _3
!

4 py

onde usamos Toyp = 2,725 K e o é a constante de Stefan-Boltzmann.
Assim, a velocidade do som durante a era da radia¢ao é aproximadamente ¢s ~ ¢ (velocidade da luz).
Por outro lado, a escala de tempo pode ser estimada como:

t~ (Gpo)~Y? ~ 7 (142)

portanto, o nimero de onda de Jeans serd k; ~ H/c, isto é a escala do horizonte. Em outras palavras, as
perturbacoes do fluido matéria—féton nao crescem antes da equiparti¢ao, apés entrarem no horizonte.

3.1.2 Crescimento de perturbacgoes: Universo em expansao

Vamos considerar agora o caso de perturbagoes de densidade, em escalas menores que o horizonte, em um
Universo em expansao. Utilizando a defini¢ao de coordenadas coméveis (Z, @ = dz/ dt),

7=a(t) & e Uv=dr/dt=a(t)Z+ a(t)d, (143)
os operadores das derivadas espaciais e temporais se transformam em:

1 0 a a.

As equagbes que governam a evolucao das perturbagoes de densidade em um Universo em expansao se
escrevem (omitindo o indice “z” que denota comével):

a6 1
— .1 _’:
8t+av (1+0)ua=0
ou 1, Looa., VP 1 (144)
— 4+ Z(u- gy S S I— v
8t+a(u V)u—f—au a5 0) aV

V20 = 47Ga’pos .

Estas equagoes sao vélidas para a evolucao de pequenas perturbagoes de densidade de matéria, mesmo na
presenca de componentes relativisticos “lisos” como, por exemplo, um fundo de radiacao ou de neutrinos
relativisticos.
No caso de pequenas perturbagoes, § < 1, a linearizagdo destas equagoes [i.e., desprezando o termo
(@ - V)] resulta em:
0% a 06

2
R (%) V26 + 4wGpod . (145)
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A solucao desta equacao pode ser escrita como uma soma de ondas planas:
§ = 8(t) e iR (146)

isto é, a evolugao das perturbagdes é auto-similar. Esta solugdo pode ser substituida na equacao (145)
resultando em:
d?6 a do

ETCRRE

i\ 2
4rGpy — (csa) 1 J, (147)

onde k = 27wa(t)/ . Esta é a equagdo de um oscilador harmoénico amortecido.
O lado direito da equagao acima representa a competicao entre os efeitos da gravitagao e da pressao na
evolucao das perturbacoes. Estes efeitos se anulam quando o comprimento de onda for igual ao comprimento

de Jeans:
o\ /2
=cg | =— . 14
fir=c <GPO> (148)

Quando A < Rj, o termo de pressdo domina o que resulta em uma onda de compressao (sonora) cuja
amplitude decresce com o tempo devido ao fator de expansao do Universo:

8 o [es(t)a(t)] 2. (149)

No caso em que A > Rj, o termo de gravitagao domina a evolucao do contraste de densidade. Neste
caso, a amplitude da perturbagao aumenta com o tempo mas nao de forma exponencial devido & expansao
do Universo.

Se o fluido em questdo tiver pressao desprezivel, p.ex., matéria nao relativistica (“poeira”’) ou matéria
escura fria, a equacao de evolugao temporal de & pode ser escrita da seguinte forma:

d2s(t ds(t) 3 5(t 3 HEQ
dtg ) + 2H(t)% = §HOQQM7O a3((t)) , (note que, 5237(231’0 = 477Gﬁm(t)) , (150)

onde H(t) = a/a e p,,(t) é a densidade média. O modo de crescimento das perturbagoes dependersd do
modelo de Universo escolhido, devido a dependéncia temporal do fator de escala.
A solugao geral da equagao (150) pode ser escrita:

§ = A(F)6,(t) + B(F)_(t) , (151)

onde 64 (t) e 6_(t) correspondem aos modos de crescimento e decaimento da perturbagao de densidade (estas
fungoes sdo também escritas como D1 (t) e Dy(t) na literatura). Para o universo de Einstein—de Sitter, estas
solugdes sdo 4 (1) oc t2/3 e §_(t) o< t~. Apés um tempo suficientemente longo, o modo de crescimento
domina a solugao. Genericamente, o modo de crescimento é dado por (Heath, 1977; Carroll et al., 1992):

a [*._3 5QM70 142
5+(t) 0.8 5/0 a’ da' = TE(Z) i m le, (152)
onde E(z) = [Qx + (1 — Qx — Q) (1 + 2)% + Qur (1 + 2)3] Y2 _ H(z)/Hy (esta solugdo é usada para fazer
a Fig. 72). A normalizacdo 5 Qys,0/2 implica §(a) = a no caso SCDM (Einstein—de Sitter, Qs = 1, Q4 = 0):

Q <142 3792
64(2) = 5%(1 + z)3/2/z GJW dz' = g(l + 2)3/25(1 +2)792 = 5,(2)=(1+2)"'=ua.
EdS
Algumas solugoes estao ilustradas na figura 72. Genericamente, temos as aproximacoes descritas na
Tabela 5. A forma da curva de crescimento de § nao depende da constante de Hubble: Hy tem apenas um
efeito de deslocar 0(t) verticalmente, como uma normalizacao linear (aumentando-se Hy aumenta §(t)).
Para um universo plano (2, + Qa = 1), o fator de crescimento 4 (z) pode ser aproximado por Carroll

et al. (1992):
B 5y (z) = Br(2) Qm(z>4/7QA+(HQM(Z)) (”ﬁﬂ_l

2 2 70

, relativamente precisa (< 2%) para Q> 0,1.

Lembramos ainda que, durante a época de radiagdo (z > zeq) as perturbagdes de bdrions nao cres-
cem enquanto as flutuagoes de densidade de matéria escura crescem muito lentamente, § o Int. Apds a
recombinacdo, a pressao ¢ desprezivel para a evolugdo dos bérions na escala galdctica (M; < Mgalaxia)-

No caso de um Universo de baixa densidade (mais ou menos independente da energia escura) as per-
turbagoes deixam de evoluir apés a época dada por 1+ z ~ 1/Q,s. A principio isto implica que, neste tipo
de Universo de baixa densidade, é mais dificil formarmos estruturas.
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Tabela 5: Evolugao de perturbagdes em um Universo em expansao durante a época de matéria (z < zeq).

Qpo =1 Qpo <1
a oc t3/3 a oc t2/3 (1+2)>1/Q
Soct?Pocaocc (1+2)7t § oc t3/3 "
axt (1+2)<1/Q
0 ~ constante "’

3.1.3 Crescimento de perturbagoes maiores que o horizonte.

A inflagao dos instantes iniciais do Universo (Sec. 2.11) expande perturbagoes de densidade para fora do
horizonte. O tratamento do crescimento destas perturbagdes de densidade é complexo e requer a teoria da
Relatividade Geral (veja, por exemplo, Kolb & Turner, 1990; Peebles, 1993; Mo, van den Bosch & White,
2010).

Uma andlise heuristica proposta por Kolb & Turner (1990) parte da hipétese do parametro de Hubble
corresponda a um Universo plano dominado por radiagao (para z < Zequip) 0u matéria (zequip < 2 S 20).
Neste caso, temos, usando a equacgao de Friedmann—Lemaitre:

8
H? = gGﬁ.

Considere agora uma regiao deste Universo, que pode ser maior que o horizonte, com uma densidade p;
um pouco maior que a densidade média p. Localmente, a curvatura nao serd mais plana nesta regiao e a
equacao de Friedmann—Lemaitre se escreve:

8 k
H? = —Gp — —
1 3 P1 aga

onde a curvatura é positiva, k£ > 0. Admitindo que a diferenga de densidade é pequena, vamos tomar
H = H, e o contraste de densidade, ¢ é:

p—pr _ 3k 1
p  8nGa?p’

0=

Na era da radiacdo, p o< a~% enquanto que na era da matéria p o a~>. Assim, para perturbacoes que
podem inclusive serem maiores que o horizonte temos:

§ oca® (radiacio) e & oca (matéria).

O caso de perturbagoes maiores que o horizonte é importante para o Universo primordial, até a equi-
particao radiacao—matéria. Este comportamento é mostrado na Fig. 74, mais abaixo.

Perturbacoes de densidade relevantes para formacao de galdxias, grupos e aglomerados, M < 1015 M,
ja estavam dentro do horizonte no momento da equiparticao radiacao—matéria.



3.1 Instabilidade de Jeans 75

3.1.4 Evolugao das massas de Jeans e Silk

O valor da massa de Jeans para os barions também varia com a época (Fig. 73). Durante a era da radiagao,
a pressdo depende basicamente dos fétons e a velocidade do som é aproximadamente ¢/v/3 [veja Eq. (141)].
O raio de Jeans nesta época ¢, portanto, um pouco menor que o horizonte:

1/2

c( 3w s

)\J >~ Thoriz = QCt(Z) ~ 5 <E> X a = MJ X (]. + Z) 3’ (Z > Zequip) .

Quando a densidade de radia¢do se torna menor que a densidade de matéria, a massa de Jeans deixa

de crescer. Entre o momento em que a densidade de matéria supera a densidade de radiagao e o inicio da
recombinacao, a massa de Jeans é aproximadamente constante, dada por:

Qp
My~ 6x 10159%/&4 Mg, (153)

onde usamos Zequip ~ 2,4 X 10%*Q,,h? obtido na secdo 2.5.2.

Apés a recombinagao, a massa de Jeans despenca, pois a velocidade do som diminui abruptamente.
Para z ~ 1100, M ; ~ 10° M, curiosamente a escala de massa de aglomerados globulares.

Ap6s a recombinacao a temperatura dos barions ainda permanece ligada & temperatura da radiagao
(CMB) até z ~ 140 (Schneider, 2014, se¢ao 10.3.1). Neste intervalo 140 < z < 1100 a temperatura dos
barions é T o (1 + z), portanto a velocidade do som é ¢, o (1 + 2)'/2. Mas o comprimento de Jeans, \;, é
proporcional a ¢,p~ /2 e a massa de Jeans é M pAY. Assim:

px (14+2)% e \jox (14+2)"1 = My~ constante (140 < z < 1100).

Para z < 140, os bdrions resfriam adiabaticamente (veja Sec. 2.5.4), T o (1 + 2)?, e a massa de Jeans
é dada por:

My~ 18x 107 (=) M 154
SR (100) © (154)
T[K]
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Perturbagoes de densidade com massa menor que M ; nao podem crescer, porém elas nao sao apagadas.
Durante a época da radiagao, o acoplamento entre fétons e bdrions nao é perfeito e em regices pequenas
o suficiente hé difusao de fotons, isto €, os fétons escapam de regioes com dimensao menor que o seu livre
caminho médio. Nestas regioes as perturbacoes de densidade sao amortecidas e tendem a desaparecer,
pois, nesta época, sao os fétons os responsdveis pela pressao do gds. Este processo de amortecimento é
chamado de difusao de fotons ou amortecimento de Silk (Silk damping, Silk, 1967, 1968). A escala onde o
amortecimento de Silk atua, podemos também associar uma massa de Silk, que evolui com o tempo como
mostrado na Fig. 73.

O principal efeito do amortecimento de Silk é apagar pequenas (em relagdo & massa de Jeans) per-
turbagoes de densidade baridnica. A figura 74 ilustra a evolugdo de perturbagdes ao entrarem no horizonte
e sua evolu¢do (na fase linear) nas eras da radiacao e matéria.



76 3.1 Instabilidade de Jeans

Nesta figura vemos que até a época da equiparticao radiacao/matéria, o contraste de densidade da
matéria escura fria cresce muito lentamente, sendo apenas 0 o Int. Mészdros (1974) mostrou pela primeira
vez que particulas (bdrions ou matéria escura) imersas em um universo em expansao dominado por uma
componente relativistica (fétons e/ou neutrinos) nao podem formar estruturas, isto é, ndo podem colapsar
em halos (estruturas ligadas gravitacionalmente em (quase-)equilibrio, veja Sec. 3.4.5). Este fenémeno
é chamado de “efeito Mészdros”. Quando a componente relativistica deixa de dominar o universo, as
perturbacoes de matéria escura fria podem colapsar com § o t2/3 (ou equivalentemente, § o a).

Figura 74: Evolug¢ao do contraste de densi-
dade ao entrar no horizonte e se tornar menor
que o comprimento de Jeans. Neste momento,
a perturbagao passa a oscilar até o momento
da equipartigdo entre matéria e energia (ver
segdo 2.5.2). A partir dai, as perturbagoes de
matéria ndo barionica fria crescem enquanto
que a oscilagao das perturbagoes dos barions

log 6 (80/p)

recombinagao

w0
s} ., . . . . ~ «
= T é amortecida (Silk damping, veja se¢ao 2.5.3).
3] arions L
@ I Note que as pequenas escalas entram primeiro
8 , ' no horizonte e oscilam com maior frequéncia.
— | - .
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Podemos notar uma coeréncia das perturbacoes na escala do horizonte. As flutuagoes de densidade
na época da recombinagdo deve ter um espectro em lei de poténcia. O primeiro maximo do espectro de
poténcia da CMB esta localizado em = Cstroc = Ctroc/ V/3, o tamanho do horizonte na recombinacao.

3.1.5 Velocidades peculiares

No regime linear, § < 1, a primeira equacao do sistema (144) que descreve o gradiente das velocidades
peculiares (as vezes chamado de “bulk motion” quando temos um conjunto de objetos seguindo em uma
mesma dire¢ao) se simplifica em:

06
V-i=—-a—. 155
U a (155)
Esta equacao descreve o chamado “cosmic flow”. A derivada temporal de § pode ser re-escrita como:
95 96 0aas _Olnda ' _0lné -9y 04

Olna  Oln(l+2) oy

A funcio f, a taxa de crescimento adimensional, pode ser aproximada como f(z) =~ Q37 (2)+(Qa(2)/70) (14
Qar(2)/2) (Lahav et al., 1991). Assim temos a seguinte expressao para o campo de velocidade peculiar:

V-i=—aSfH. (157)

Esta expressao pode ser utilizada de diversas formas, por exemplo, determinando-se o campo de velocidade
@ e o contraste de densidade § podemos em principio determinar f e consequentemente {2y, (note que f
depende muito pouco de ). Este é o principio do método POTENT, cf. Segao 4.6.

Note a equagao (157) deve ser aplicado em volumes suficientemente grandes (r 2 10 Mpc), onde § < 1;
em regioes menores fendmenos nao-lineares passam a dominar.

A Eq. (157) é formalmente idéntica & primeira equagdo de Maxwell do eletromagnetismo, V - E =
Peletric/ €0 € sua solucdo, da mesma forma que o campo eletrostatico, tem como solugdo:

i(7F) = as 5(77/)M asr . (158)

iw )

Esta semelhanca com a equagao de Maxwell também indica que o campo de velocidade peculiar, no

regime linear, é irrotacional, ou seja, pode ser obtido do gradiente de um “potencial”’, © = V¢, e tem a
mesma direcao da aceleragao que produz a velocidade.
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Aplicando a Eq. (157) para hoje no Universo local (a = 1) e usando a aproximagao

1 9(r?u, 1 0 Ou, 1 r
—M:— 2rur—r+r2 4 z—[QrurJeru— =3 ,
r2 r2 r

or or

adequada quando u,.(r) é aproximadamente linear, e onde r é a dimensdo do volume onde medimos ¢ temos:
—
u(r) ~ 3 5070 Ho. (159)

No6s encontraremos esta expressdo novamente na Se¢ao 7.9.

3.2 Flutuagoes primordiais
3.2.1 Matéria escura: quente e fria

Como vimos, o crescimento de perturbag¢oes em um Universo puramente baridnico é, na melhor das hipéteses
§ o< (14 2)~t. Como as perturbagoes de barions s6 podem crescer apés a recombinagao, este crescimento
(na fase linear) serd de um fator 10® (pois zyec ~ 1000). Isto implica que § deve ser da ordem de 10~3 para
que estas perturbagoes atinjam a fase nao linear observada hoje (iremos tratar da fase ndo linear na se¢éo
8)'%. Este resultado estd em contradi¢io com a flutuacdo de temperatura observada na radiacio césmica
de fundo (da ordem de 1075).

Este problema pode ser resolvido postulando-se uma componente nao bariénica que contribui na
evolugao dindmica do Universo. Esta componente ndo baridnica pode ser classificada em dois tipos: a
chamada Matéria Escura Fria (CDM, Cold Dark Matter) e a Matéria Escura Quente (HDM, Hot Dark
Matter). A distingao se faz baseada na magnitude da dispersao de velocidades que a componente nao
bariénica tem no momento em que hd o desacoplamento com a matéria ordindria. Se, no momento do
desacoplamento as particulas que compoem a matéria escura tém velocidade relativistica, estaremos no
caso da HDM; no caso contrario, a componente nao baridnica serd “fria”.

A distingao frio/quente depende da massa das particulas. Para a HDM, a massa da particula deve
obedecer mpamc® < kTp, onde Tp é a temperatura do Universo no momento do desacoplamento da
particula de massa Mmpqm. A abundancia destas particulas serd da mesma ordem de grandeza que dos
fétons (Peebles, 1993, capitulo 18, p. 442). Se Qp; ~ 1 e a massa for essencialmente devida & HDM,
teremos Mmuam = 93,5 h? eV ou, de forma geral, o parametro de densidade de matéria escura quente sera:

Mhdm
Qdm = ——— . 160
T 6h2 eV (160)

Para efeito de comparagao, o elétron tem massa de 511 keV (na fisica de particulas, as massas sdo dadas
em unidades de energia, veja o Apéndice B).

O candidato mais popular para HDM é o neutrino. Os neutrinos ficam em equilibrio térmico com o
resto do Universo até cerca de 1 segundo apés o Big Bang. A partir deste momento os neutrinos desacoplam
e formam um fundo, semelhante & radiagao césmica de fundo. A densidade numérica de neutrinos hoje
(2 =0) ¢é de cerca de n, = (3/11)n, = 3 x 56 neutrinos por centimetro ctibico (O fator trés corresponde
as trés familias de neutrinos: do elétron, muon e tau).

Medidas feitas com o Super-Kamiokande e Sudbury Neutrino Observatory sugerem que a soma das
massas dos trés tipos de neutrinos esteja entre 0,05 e 8,4 €V, o que corresponde a uma contribui¢ao para
a densidade critica do Universo de 0,001 < ©Q, < 0,18 (colaboragao SNO, Ahmad et al., 2001). Anélise
conjunta do espectro de poténcia da CMB e da fun¢ao de correlagao de galdxias sugere que a soma da massa
dos neutrinos seja menor do que 1,2 eV (Sanchez et al., 2006). Por outro lado, a oscilagdo de neutrinos da
um vinculo inferior & soma da massa dos neutrinos: »_ m, 2 0,1 eV (Costanzi et al., 2013).

Para a CDM, a massa da particula obedece & relagao mp02 > kTp e a abundéncia serd dada por
(Peebles, 1993, capitulo 18, p. 449):

n o (my l{:TD)S/2 e=mee’/(KTp) (161)

Para que o Universo seja Euclidiano, dominado pela CDM, a massa das particulas deve ser m,, < 20 GeV.
Os candidatos & CDM devem necessariamente serem particulas que interagem fracamente com a matéria
(“normal”) e radiagao, i.e., WIMPs ( Weakly Interacting Massive Particle). Uma possibilidade sao particulas

8Por exemplo, § ~ 105-10° para uma galdxia de 10’2 Mg, § ~ 100 para um aglomerado rico de galdxias, e § < 1 para um
super-aglomerado.
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previstas pela teoria de supersimetria (ou SUSY) do modelo padrao. Esta teoria prevé a existéncia de um
béson associado a cada férmion e a mais leve destas particulas deve ser necessariamente estdvel (pois nao
pode decair em particulas mais leves). O candidato favorito nesta categoria é o neutralino, uma mistura
de fotino com dois tipos de higgsinos neutros, tendo uma massa estimada de 10 < Myeutralino ~ 300 GeV
(Ellis, 1996).

Um outro tipo de WIMP, também um dos candidatos preferidos para CDM, é o dxion. Esta particula,
um béson, surge da necessidade da conservagao CP — paridade (simetria espacial) e carga conjugada
(transformacao de particula em anti-particula) — nas interagoes fortes (Peccei & Quinn, 1977). Ao contrario
das SUSYs, o dxion nunca esteve em equilibrio térmico com o resto do Universo. De fato, a massa estimada
do dxion é apenas ~ 10~°eV, mas ao contrario dos neutrinos, esta particula nio é relativistica e se comporta,
dinamicamente como os neutralinos (i.e., ela é fria).

Virios laboratérios tentam detectar a matéria escura fria, mas atualmente apenas limites superiores
para a secao de choque das particulas WIMPs estao estabelecidos. A Fig. 75 mostra vérios resultados
recentes de detectores de matéria escura; com 90% de certeza, a secao de choque'? deve ser inferior a
~ 107%% cm? para particulas de 20-50 GeV /c?.

Para comparacio, a secio de choque entre neutrino e um nticleon é da ordem de ~ 7 x 10739 cm? para
energias entre 1 e 300 GeV. Estas reagoes produzem uma transformacao, por exemplo, v, +n — e~ +p
ou 7, +p — e +n. Contudo existe um outro tipo de interacdo, o espalhamento eldstico de neutrinos com
ntcleons. Neste caso nao héa transformacao, mas apenas uma transferéncia de quantidade de movimento.
Este tipo de reacdo tem uma secao de choque que produz um sinal de fundo nos detectores de ma