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Equacao de estado e temperatura

o Se kT > m

relativistico = p = p/3

o Se kT <<m

nao relativistico = p<<p



Pressao e Densidade
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Densidade de energia e expansao do
Universo: particulas com massa
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Uma Historia do Universo

Cabum!!



Recombinacao
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Figura retirada de http://blueox.uoregon.edu/~karen/astro123/lectures/lec20.html




Recombinacao

Quando a temperatura cai abaixo dos 3.000K
os eletrons ficam presos aos nucleos

» O Universo passa a ser transparente

» A luz se propaga livremente
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Figura retirada de http://blueox.uoregon.edu/~karen/astro123/lectures/lec21.html



A Radiacao Cosmica de Fundo

"Fotosfera”
vista da nossa
galaxia

Esperamos ver:

com desvio para
o vermelho

z ~ 1000




O Espectro da Radiacao Cosmica de Fundo
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o Epoca do desacoplamento entre matéria e radiacao
(em torno de 380.000 anos apos o “Big-Bang”).

o To=2.725+0.002. Desvio para o vermelho, z = 1089.
o Universo primordial altamente homogéneo.
o Dipolo: AT =3.346 £ 0.017 mK = v, = 360 Km/s



Nucleossintese:
Alguimia no Universo Primordial

Producéao de ’Li, 3He, D, “He

proton

@ denterium ®\
O 0 @b
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/ tritinm
© @

z ~ 104, 3MeV, T~ 1010 K - 10%K, 1s a 3min “DBB”

Figura retirada de http://blueox.uoregon.edu/~karen/astro123/lectures/lec20.htmi



Producao de elementos leves

Universo dominado
pela radiacao:

e H=H(T)

 taxa de
interacoes = (T)

» depende apenas
de 7=ny/n,

Universo dominado
pela radiacao: a«t
a 2t

1/2
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Figura: Kepler Oliveira, Maria de Fatima Saraiva
Astronomia e Astrofisica, http://astro.if.ufrgs.br/



Abundancia de Elementos Leves

Frection of critical density
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Assimetria Matéria/Anti-Matéria

o No universo primordial: equilibrio entre
particulas e anti-particulas (equiparticao)

o T~175MeV (t ~ 10~ s “DBB”):

Meio quark-gluon = Hadronizacao
o Aniquilacao = Universo dominado por pions
o Aniquilacao produz fotons:

p=""1_gx10"
n

» Assimetria de 1 parte em 10°!



Reliquias Térmicas Frias e Materia Escura
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Alguns Marcos da Historia do Universo

KT (radiacdo) |Evento

2x10% eV Hoje

103 eV Formacao das Galaxias

1eV Recombinacao do H (desacoplamento matéria-radiagao)

10 eV Dominacao pela matéria

300 keV Formacéo dos elementos leves (He?, He3, D e Li)
(nucleossintese)

0.5 MeV Fim da era leptonica (aniquilagao e* )

100 MeV Fim da era hadrdnica e inicio da era leptonica
(hadronizagéo, aniquilagdo hadron anti-hadron)

1000 GeV Transicao de fase eletrofraca

10" GeV Bariossintese? Grande Unificacao?

101° GeV Fim da era quantica? Inflacdo?
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O Universo Perturbado



A radiacao cosmica de fundo

o Desacoplamento materia-
radiacao, z = 1089.

o Universo primordial
altamente homogéneo.

o Resultados obtidos pelo
COBE:

A
AT—T ~107° — 2 1072 -10°

yo,

=» Flutuacoes lineares




PerturbacoOes Lineares

o Perturbacoes dentro do raio de Hubble:
Analise newtoniana ——)» Notas do Curso

o Fora do raio de Hubble: tratamento
relativistico

o Antes do desacoplamento: equacoes de
Boltzmann

o ApOs: basicamente gravitacao



Espectro de Poténcia da Radiacao
Cosmica de Fundo




Espectro de Poténcia Segundo o WMAP3
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Polarizacao da RCF




Espectro da Polarizacao
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Resultados da analise linear

Necessidade de Matéeria Escura

g Matéria barionica: so pode se aglomerar
depois de t .. (~ 380.000 anos) e parar > A,

q CDM se aglomera a partir de t,, (~ 56.000
anos)

g Barions seguem os poc¢os de potencial da
materia escura

g Amortecimento de Silk diminui amplitude de
perturbacoes nos barions



Resultados da analise linear

Necessidade de Matéria Escura
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Efeito Sachs-Wolfe Integrado

o Efeito acumulado dos desvios
graV|taC|ona|s

OTisn =2(" %dr
T T OT

o Evolugao Ilnear” EdS: ¢ = const.
o Efeito tardio:

g Correlacao entre radiacao cosmica de fundo
e estrutura em grande escala!

——> Energiaescura




Estatistica: Funcao de Correlacao

NS
N2

o Contraste de densidade:

L _n(r)-m(r)
(="

o Funcgao de correlacgao:

£(F,)=(5(R)o(R,))

Sobredensidade de pontos
proximo de uma particula aleatoria

0,
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o Espectro de poténcia:
transformada de Fourier



Espectro de
Poténcia:
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Forma das
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Max Tegmark, http://www.hep.upenn.edu/~max/




Dados e Teorla

P Tegmark, et al., ApJ 606, 702 (2004)
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Espectro de Poténcia:

g Forma das flutuacoes
primordiais

g Matéria escura

g Massa dos neutrinos

g Quantidade de barions
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104 b
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Flutuacoes em Todas as Escalas
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