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Historia térmica: o modelo do “Big Bang Quente"
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Nucleosintese Primordial
(BBN - Big Bang Nucleosynthesis)

Equilibrio termo-estatistico

Energia e pressao da mateéria (fria ou relativistica)
Origem dos elementos mais leves

Origem dos elementos mais pesados

(Ryder, Cap. 10)
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Equilibrio termodinamico:
Espectro de Corpo Negro de Planck

110 Black-body spectrum
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4N &

O proprio Sol emite luz como se fosse
um “corpo negro”

Solar Radiation Spectrum
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Sunlight at Top of the Atmosphere

5250 C Blackbody Spectrum
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Adians Ee

O equilibrio termo-estatistico & governado pelos
estados que as particulas podem ocupar.

Na Mecanica Quantica, quem governa a estatistica
desses estados e o spin das particulas.

ST h v
C3 ehl//kBT _ 1

Spin inteiro : s = 0,1,2,... < Bose — Einstein <« I(v,T) =

81 h v
3 ehv/ksT L1

DO | QO

1
Spin semi — inteiro : s = 515 <  Fermi — Dirac < I(v,T) =

Em vez dessa densidade de energia espectral (“espectro”, SED) muitas vezes & mais
conveniente escrever a fungdo de distribuicao: nGmero de estados/volume no espago de fase

dN dn 1
3 3 — — gS gs — 28 —|_ ].
d(;ﬂcggp d3p/(27)3 chv/ksT L 1

Obs: para fotons (luz), s=1 mas g=2! Por que?...
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Adians Ee

A densidade de nimero de particulas, densidade de energia e a pressdo sdo
(em unidades de kg=1,E e T tem mesma unidade < 1.1 x 104K =1 eV):

1

n—=—— dFE FE

2772

10:

1
) i —
672

1
—— [ dE E? =
272 / el/T 4+ 1

(E2 _ m2)1/2
eE/T 41

(EQ . m2)1/2

(E2 . m2)3/2

aE eE/T 4+ 1

\

{ T'>m

(T>m  BE S

FD % C(z) T3

( T 4
7 % d
| T<m BE/FD
(T>m  BE 5P
{ T>m  FD 5 p

| T<m BE/FD nT
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Densidade de energia da matéria relativistica (radiacao)

Vamos juntar todos os tipos de particulas que sdo relativisticos num dado instante —
as particulas cujas massas sdo muito menores que suas temperaturas de equilibrio.

Vamos também permitir que algumas dessas particulas estejam fora de equilibrio com
as outras particulas, de tal forma que as suas temperaturas sejam diferentes.

A densidade de energia total nos graus de liberdade relativisticos é, portanto:

= BFE
1 0 Va2 —m2/T? T4 30
_ 4 P U S p L
Pr Z ngZzﬂ/. et Z 9ips * :
i mi /T, i Tz FD

Podemos definir a densidade de energia total da radiagdo em termos de um namero
efetivo de graus de liberdade relativisticos:

2
- @ 4 — . TZ |z . g
=900 g*‘Z%(T)'sng(T)

1: BE 71: FD

—;A. :



Inventario dos graus de liberdade

Tipo Estatistica g (# de g.l.) massa
fotons BE 2 -
neutrinos FD (3x2) x 2 <1.2 eV
e+, e- FD (2) x 2 0.511 MeV
Pt P~ FD (2) x 2 0.9383 GeV
n FD 2 0.9396 GeV

T = 881 s
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Nucleossintese Primordial (Big Bang Nucleosynthesis/BBN)

-‘A_

Existe uma pequena diferenga entre as massas dos protons e dos neutrons: m,=939.57
MeV , m,=938.27 MeV -> B=1.3 MeV ("energia de ligagao”, “binding energy”) .

A temperaturas suficientemente altas (T >> 1.3 MeV), as duas particulas estdo em
equilibrio térmico, o que significa que as suas abundancias (e densidades) sdo iguais.

A medida que o universo expande e a temperatura cai, protons e neutrons podem
comecar a se juntar, formando os primeiros nacleos atomicos:

AZ Ba gA
2H 2.22 MeV 3
SH 6.92 MeV 2
3He 7.72 MeV 2

4He 28.3 MeV |
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Portanto, a medida que a temperatura cai abaixo de ~10 MeV (num instante ¢ ~ 0.1 s
depois do Big Bang), uma série de eventos comeca a acontecer:

—;A_ .

1. Os nlcleos leves (D, T, 3He, “He, ...) comecam a se formar, “comendo” os
neutrons disponiveis;

2. Os neutrons que ndo estdo nesses nicleos leves comecam a decair em
neutron — proton + eletron + (anti-)neutrino + y (energia);

3. Quanto mais fotons (radiacao) existir para cada barion, mais facil é reverter
essa reacao (com p + y — n + et + v), convertendo neutrons de volta para

protons, e quebrando os nicleos leves; mas essa energia da radiagao decai...

4. Com cada vez menos neutrons disponiveis, torna-se cada vez mais dificil
formar novos nicleos de He, D, etc.;

5. Quando o universo atinge uma temperatura de aproximadamente 0.05 MeV (¢~
100 s ~ 3 min) , praticamente todos os neutrons livres foram capturados pelos

ndcleos, ou decairam em protons ( 72 = 881 s ). A partir desse momento, as

abundancias dos nicleos leves permanecem constantes (‘Freeze-out”).
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E claro que as coisas sdo muito mais complicadas do que isso!!!

[Veja, p. ex., o livro do Mukhanoyv, ou a revisao G. Steigman, 0712.1100;
Uma boa revisdo é também dada por Tytler et al. (2000), veja o link:
http://ned.ipac.caltech.edu/level5/Tytler2/Tytler_contents.html ]

time {seconds)

-~ prétons |
neutrons

:
:
?,
e

temp erature (kelvins)


http://ned.ipac.caltech.edu/level5/Tytler2/Tytler_contents.html
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Uma historia um pouco mais completa (notas de aula de G. Steigman, 2014)
Neutron Abundance vs. Temperature
1
Rates normalized by 7,
Aqui,ne
p.sﬁo as '
p+e <> n+v, ..

‘oroons
Fwe < H
BBN “Begins” n;fgfgﬁse

n/p=1/7

~—
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A quantidade de fotons também importa!

Evolucdo do deutério (D)

1000

~ 3 minutes

i(s)
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Evolugdo do He

T (keV)
66
n,p:
densidades em Almost all neutrons incorporated in “He
numeros de _
neutros e n/p =~ 17T = YP ~ (0.25

\ LET)
8.2

protons

3

Yp depends very
weakly on 14

100 ~ 3 minutes 1000
t(s)

Y, = fracdo de massa baridnica primordial em “He

Se todos 0s n acabam dentro de nucleos de 4He:

m (*He) %4mN(nHe:nn/2): 2 (np/np) _ 2/7 _ 1
m (n + p) my (nn +np) 1+ (np/ny) 14+1/7 4

Y, =
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Abundancias previstas pela BBN padrado

SBBN - Predicted Primordial Abundances e e S SRRSO
1 g : , — ; . ; | e
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A origem dos elementos - e da vida

Nos trés primeiros minutos praticamente todo o Hidrogénio (H) e
Héeélio (He) do universo foram gerados (+ algum Ly, Be...)

Mas...e o resto (C,N, O, Fe, ...) 27...

Jr PERIOD/IE TABLE

g 9 \ - &

\3,"’-.1}&00 i o ﬁ’b%
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a“z “Ru Rh PJ
g bl 5

Igg_n 0s = Au Hg Pb &, ' Po

g B a& Ir? Y lt"l ! J At
o M NS % tﬁ G BN L K ;
Bh Hs Mt
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A maior parte dos outros elementos foram gerados nas primeiras estrelas,
e depois jogados NO espago quando essas estrelas explodiram

Explosao de
uma estrela
“supernova”
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Na verdade a situagao da origem dos elementos € ainda mais complicada!

Nas estrelas, que retiram energia atraves da fusao nuclear, os elementos se formam
em processos nucleares exotérmicos — ou seja, aqueles nos quais ha liberagao de
energia apos a fusao de dois nucleos mais leves em um nucleo mais pesado.

- Rendimento
56 F da fissdo nuclear
26 e possui 8,8 MeV
de energia de ligagdo por ; Elementos mais pesados
particula nuclear do que o ferro podem gerar
energia via fissdo nuclear

(&)
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Massa meédia dos
f’ragmentos de fissdo 235
é cercade 118 L) :
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Massa atomica, A
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Alguns elementos mais pesados que o Fe sao gerados nas “bolas de fogo™ das
supernovas, em processos de “captura lenta de neutrons” (s-process):

- stable isotopes Q,J“j,‘a % <

b
“ > - " .
Neutrons o, - M
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Porem, o “processos s” vao “lentamente” gerando elementos como Co, Ni, Cu, Zn,
e quanto mais pesado, mais dificil € gerar um elemento.

Como precisamos do elemento 4 para gerar o elemento A+1,a producao dos
elementos ultra-pesados (Au, Pb, etc.) fica muito baixa — abaixo do observado!

Para esses elementos, precisamos dos processos “rapidos’ , r-process:

N
—
b

L
&
-
-
c
O

o
Q
—

(18

stable

B' -decay/ EC
B~ -decay

o <lccay
spon-. fission
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Qual o “palco” onde estariam acontecendo esses processos r!...

Ee

Fusao de estrelas de neutrons!
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A Radiacao Cosmica de Fundo

* Revisdo sobre o “desacoplamento” da radiacdo ¢/ materia
(“recombina¢ao")

* RCF como “fotografia” das condi¢oes iniciais do universo

* Fisica da radiacdo e materia durante o desacoplamento

—> Ryder, Cap. 10
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Recombinacao: Eq. de Saha

«‘uﬁ'.‘ 3

Considere dois estados A (p. ex., estado ionizado) e B (p. ex., estado fundamental) ,
com graus de liberdade ga e g, e energias Ea e Ep. Se esses estados estiverem em
"equilibrio termodinamico local", o nimero de particulas nesses estados e proporcional
ao fator de Boltzmann:

NA _ 9A _(Ba—Ep)/ksT

Np  ¢gB

Num gas, ao passar do nivel fundamental (neutro) a um nivel ionizado, o elétron é
liberado, e portanto os niveis desse eléetron (que apés a ionizagdo fica livre, no
“continuo”) tambem tem que ser levados em conta.

Como vimos anteriormente, os elétrons tem densidade por unidade de volume de
espaco de fase de

gA% = 2 ! ~ 2 e E/kBT
é%g‘hpg el /kpT 41
2
dne = AN ~ 2 E/RBT o Amp_dp

d3x h3
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Recombinacao: Eq. de Saha

Lembre-se que o nimero de estados do estado final e igual ao produto do nimero de
estados de cada particula do estado final, portanto:

2
Tp X dn, = g_pe—(mp—mH)/kBT > gee—Ee/kBT 47Tp3dp
nH 9gH h

p2

No regime ndo-relativistico temos que FE.~m.+ — 5
m

N @ne _ 9p ge 47T€_(mp+me—mH)/kBT/dpp2 6_p2/2mekBT
nNg g h3

Fazendo x=p2?/2me kgT temos:
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Recombinacao: Eq. de Saha

Finalmente, podemos re-escrever:

NpMNe [ MekpT 32 —B/kpT
— e
ng 2T h2

Como evidentemente o universo é neutro, temos n,=n., e portanto a fracao ionizada é
dada por:
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Recombinacao: Eq. de Saha

Lembrando que ny+np=n,, a equagdo que governa a fracdo ionizada é:

Xe2 1 (me kBCZﬂ,)S/2 e—B/k‘BT

1— X, 27 h?

Como np =1.6 (1+z) m3, T=2.73 (1+z) K, B=13.6 eV, kz=8.6x105eV K-,
e h =6.58x10-16 eV s , temos:

X62 — 6.1 x 1021(1 L e é —5.8%10° (14-2) 3
—x, ¥(2)

Chamando o lado direito de y, podemos resolver para a fragdo ionizada como:

Xe(z)@<\/%z)—i—ll>
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Portanto, segundo a Eq. de Saha temos a fragao ionizada, em termos do
fator de escala a=1/(1+z):
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Corrigindo p/ “He: n. = (1 —-Y)Xonp =z, x 1.12 X 10_5Qbh2(1 + z)?’cm_?’

e fazendo a recombinagao segundo a Eq. de Boltzmann colisional, obtemos:

redshift z
103

e
<
(\9

-
@
=
Q
=
S
-
@
=
<
N
o
-
@)
o v—
O
R

10-3
scale factor a
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E como esses e- livres afetam os fotons da RCF durante e depois da recombinagao?

A secdo de choque relevante é a do espalhamento Thomson/Compton:

2
oma” 6.65 x 1072° cm?

oT —
3m?

O caminho livre medio ("mean free path") e dado por:

1
Xnpora

AP 1 _ 1 s )\Z%fp _

phys NeOT XenbUT

A probabilidade normalizada de que um foton sera espalhado por um e- livre, entre
os instantes & e t;+ df;, e nunca mais depois desse instante, é :

dpl iy (= 3e7) (= 36) - (=)
N — o0

nyr
o dP = (ns)dne X P () = / dn' X (i Y ()
n

00
P = / d,u | Profundidade optica p/
0 espalh. Thomson
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Essa probabilidade por unidade de comprimento de que um foton sera espalhado
em um instante t, mas ndo depois, e chamada fungao de visibilidade:

g(n) = ' (me " = orXe(n)ny(n)a(n) x exp /O "y orXe(n')ns(n')a(n’)

790,000

\ <<— Plasma neutral

Maxima probabilidade:

370,000 260,000 130,000

How Does the lonization
History Enter the Discussion?

Free Electron Fraction Plasma fully
1onized

NJIN +N, ]

=~
=

I
I
I
)
I
I

lll;tXEUPCtiOH

Visit

2000 3000 4000 6000 8000
Redshift z
O B2\ 00105 /o 1oy —0.028
2~ 1089 [ =™ b
0.14 0.024

Hu 2005
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Espessura da Superficie de Ultimo Espalhamento (SUE) observada hoje:
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* A RCF realmente nos da uma foto de uma época muito bem determinada, uma casca
esférica muito fina, de raio Rsye !
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Radiacao de fundo: condicoes iniciais
para a rede de estruturas do universo
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PLANCK
canais de
frequéncia

LFI
Low-Frenquency Instrument
Radiometros: 30,44 & 70 GHz

HFI
High-Frenquency Instrument
Bolometros: 100, ... GHz

ScANNING BEAM® Norsg?

e — SENSITIVITY
Vcenterh FWHM Elhptlcny -

Netectors [GHz] [arcm] [IJKRJ Slr‘/:] [/IKCMB Slfz]

........ 4 28.4 33.16 1.37 145.4 148.5
........ 6 44.1 28.09 1.25 164.8 173.2
........ 12 70.4 13.08 1.27 133.9 151.9
........ 8 100 9.59 1.21 31.52 41.3
143GHz ........ 11 143 7.18 1.04 10.38 17.4
217GHz . ....... 12 217 4.87 1.22 7.45 23.8
353GHz . ....... 353 4.7 1.2 5.52 78.8
........ 545 4.73 1.18 2.66 0.0259¢
........ 4 857 4.51 1.38 1.33 0.02594

LT ST ]
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~353 GHz: 6T [uKys); 545 and B57 GHz: surface brightness [kly/sr]
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Esféricos Harmonicos e Transformada de Fourier

Decomposicao em modos de Fourier (Transformada de Fourier)
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Esféricos Harmonicos e Transformada de Fourier
s

«‘A‘ 3
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Espectro angular de poténcia da RCF

14 00
f(@,qb) — Z Z Aom Yém(07¢)
m=—4~ =0
' Co = (larm|”)

Angular scale
0.2°

500 1000 1500 2000 2500
Multipole moment, ¢




Teoria v. dados (temperatura)

Planck TT spectrum

Teoria (s6 7 parametros
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Radiacao cosmica de fundo:
“"Cosmologia de precisao”

Planck (CMB+lensing)

Parameter Best fit

68 % limits

Planck+WP+highL+BAO

Best fit

68 % limits

0.022242

0.11805
1.04150
0.0949
0.9675

3.098

0.02217 = 0.00033
0.1186 + 0.0031
1.04141 + 0.00067

0.089 + 0.032
0.9635 + 0.0094

3.085 = 0.057

0.022161
0.11889
1.04148

0.0952
0.9611

3.0973

0.02214 + 0.00024
0.1187 £ 0.0017
1.04147 £ 0.00056

0.092 £ 0.013
0.9608 + 0.0054

3.091 £ 0.025

rdrag/DV(0-57) o e e e

0.6964
0.8285

11.45
68.14
13.784

1.04164
147.74

0.07207

0.693 +£0.019
0.823 £ 0.018

3.1
108431

679 £ 1.5
13.796 + 0.058
1.04156 + 0.00066
147.70 £ 0.63

0.0719 =+ 0.0011

0.6914
0.8288

11.52
67.77
13.7965

1.04163
147.611

0.692 + 0.010
0.826 £ 0.012

11.3+1.1
67.80 £0.77
13.798 £ 0.037

1.04162 + 0.00056
147.68 £ 0.45




_~ L . s\ e : Y -
Introdugao a Casmologia“#ica

Ondas acusticas de radiacao,
matéria baridnica e matéria escura

picos acusticos

W A " | \:
= harmonicos . O
2 100 500 1000 1500 2000 2500 3000
¢
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Fisica da RCF,
ondas de pressao
("ondas acusticas”):
proxima aula!

ica™
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Origem fisica da RCF:
ondas de pressao (‘ondas acusticas”)

Dark Matter
/~Loncentration-,
/ /

CMB

( **Ye.'nperatme

Motion Gravitational
Attraction
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Oscilacoes aclsticas do fluido de fotons, barions e matéria escura:
gravidade v. pressao z
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Introdugdo a Casmologia“fisica ~
Quando os fotons desacoplam da matéria, as flutuacoes de
densidade perdem o suporte da radiagao, e evoluem somente
segundo a for¢a gravitacional — crescendo como o fator de escala,
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Introdigdo a Casmologia™“#fsica ™
Quando os fotons desacoplam da matéria, as flutuacoes de
densidade perdem o suporte da radiagao, e evoluem somente
segundo a for¢a gravitacional — crescendo como o fator de escala,
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Ondas acusticas de radiacao,
matéria baridnica e matéria escura
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Matter
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Espectro angular de poténcia da RCF
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O efeito e sutil, quando observamos uma distribuicdo realistica de materia
(aqui, um corte 2D de uma distribuicao 3D)
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Barvons

https://www.youtube.com/watch?v=GPiQVRS8kCg
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https://www.youtube.com/watch?v=L7ws68XmgKo
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0 Introdigdo a Cdsmologia“Msica~ -
Vamos adicionar um pouco mais de precisao, levando em conta o
arrasto dos barions pela radiacdo (“baryon drag”)

fotons barions
$ @

i

Esse arrasto € proporcional a fracdo barions/fotons

n 103
Ry = (potp)on P ~ 31.50 h2 —

(,07“ B pT)UT B Pr + %pr %pr <

A velocidade do som nesse meio fica entao:

1 |
2 —
CS(Z) N 31+Rb(z)
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Horizonte acustico no desacoplamento:

Zdee = 1090.5+1 <+—  Rg(z4ec) = (146.8 £ 1.8) Mpc

Horizonte acustico de “baryon drag”

Como temos ~10° fotons para cada barion (!!!), mesmo depois do
desacoplamento da radiacdo, apesar dos fotons ndo “sentirem" mais os
barions (i.e., e-), os barions ainda sofrem o efeito da radiacao por meio
do "baryon drag”.

Esse arrasto termina um pouco depois do desacoplamento:

Zdrag = 1020.56 1.6 <+— RS(Zdrag) = (153.3 T 2) MpC

Esse horizonte acUstico, que pode ser predito com alta precisao pelas
observacoes da RCF (que determina todos os parametros que regem o

"baryon drag”), deve estar presente na distribuicdo de matéria !



Infrod@ao a Ccksmologlq &lca

Atividade pratica #2

1. Preparar um codigo que permite calcular (a) o horizonte acastico
no desacoplamento e (b) o horizonte acustico no final da era de
baryon drag, ambos como fun¢do dos parametros cosmologicos

2. Sabendo que as observagoes da RCF mostram que:

Rs(zgec) = (146.8 + 1.8) Mpc

encontre limites nos parametros cosmolégicos Ho, ,,, Q3 , Q)

3. Mais a frente vamos supor que observamos a escala acustica de
baryon drag, R.(zarag), Na distribuicdo de matéria. Essas observacoes
serdo em redshifts "baixos”, e vamos usa-las para impor outros
limites nos parametros cosmologicos.
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Formulas Gteis

Horizonte de baryon drag:

1291 (Q,,,h?)"-2°1
“drag = 97170659 (Q,,h2)0-528

1+ by (Qph%)"2]

bl ~ 0.313 (thZ)—0.419 [1 + 0.607 (th2)0.674]

by ~ 0.238 (,,h)"223

Parametro de Hubble como fungdo do fator de escalar/redshift:

H(z) = Ho [0%,a % + Q004 + Q% + Qa7

Parametros de densidade da radiagdo e dos baryons:

QY h? =4.37x107° Q) h? = 0.02217 £ 0.00033
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Ex.: O horizonte sonoro (R;) e a curvatura espacial

Na RCF observamos um angulo que corresponde ao horizonte
acustico

Rs,Phys(Zdec) o Rs(zdec)

0 — _
Da(zdec) (1 + Zdec) Da(zdec)
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Ex.: O horizonte sonoro (R;) e a curvatura espacial
Lembre-se que a distancia de diametro angular e:
D, (2) ! Si [\/E ( )} ! sinh {\/QOX (z)}
a ) — 111 X z p— E
(1+2)VEk (1+2) /0 "
Note que ela & muito sensivel a curvatura espacial:
0V =0.31,00 =0.7,0) = -0.01 = D,(z =1100) = h~1 Mpc
Q) =0.3,00 =0.7,0) =00 = Dy(z=1100) = h~ Mpc
Q) =0.29,00 =0.7,0) =001 = D,(z=1100) = h™ Mpc




Slides extras:
topicos avancados
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O Dipolo da RCF

(1b) = (2640 , 48 3)

e 3354 uK_CMB
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Efeito Doppler e Aberracao:

Expandindo:

TR ﬁR ZTR?A%—V ﬁﬂ

2

ATg(h) =~ Ty - B+ ATrop[i — V(i -
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Resultados do Satelite Planck (2013):

—  Planck+lensing
—  Planck+WP
— WMAP9
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I I I I
0.021 0.022 0.023 0.024 0.104M0.128 0.950 0.975 1.000 1.025 0.05 . . 0.65 0.70 0.75 0.80
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Curvatura espacial muito bem limitada pela RCF...

0.80 |
-lensing
-lensing+BAO
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Mas a RCF, sozinha, ndao da conta do recado:

Union2.1 SN la
|l Compilation
\ with SN
'I Systematics




