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AS EQUACOES DE FRIEDMANN

* Na aula passada vimos que um universo homogéneo e isotrépico é caracterizado pela métrica de
FLRW, que genericamente podemos escrever como:

ds* = —dr* +a’@dls
onde a(t) é o fator de escala e dI* = Yii dx'dx’ é a métrica da secdo espacial.

e Dessa métrica seguem as equacoes de Einstein, que nesse contexto se chama Equagbes de
Friedmann:

a2 K
GOO f— 87TGTOO — 3_ + 3_ e 87Z'Gp
a? a?

« Nessas equacoes temos apenas fungées que dependem do tempo: a(t) , p(t) e p(?) .

 Diferentes tipos de matéria resultam em diferentes dindmicas para a(?) . Mas a matéria ndo pode se
comportar de um modo totalmente arbitrario: ela deve obedecer a leis de conservacdo, em particular
a Equacao da Continuidade, que segue diretamente da conservacao do tensor de energia-momento.
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A EQUACAO DA CONTINUIDADE

O tensor de energia-momento da matéria num universo homogéneo e isotrépico tem apenas duas
componentes, a densidade de energia, p(?), e a pressao p(t) , sendo escrito como:

afs= i e =
0 Loy ou, equivalentemente, 0 p(S,LJ

A conservacao desse tensor pode ser calculada de D, T% = T%. = 0, resultando na Equagdo da Continuidade:

R H G i) =0 ohdei
a

Essa expressao também pode ser derivada diretamente das Equagdes de Friedmann. Tome:

%[3d2+3K=8ﬂGpa2] = 6da=8zG (pa*+2Hpa®) = > 6H€=8ﬂG(P+2HP)
a

Além di fazen mbinacao G% = T¢ também m rever:
ém disso, fazendo a combinacao G%, = 827G T, também podemos escreve GUARDE ESSE RESULTADO:

-

o0 a
e el ey Qe o) —=—4/32G (p+3p)
a a

Combinando agora essas duas equagdes temos novamente que p +3H(p+p) =0.
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A EQUACAO DA CONTINUIDADE

Também podemos derivar a equagao da continuidade a partir de argumentos muito simples, de conservacao de
energia de "inspiracdo” termodinamica. Se igualarmos a variagao da energia com o trabalho da pressao temos:

dE=—pdV , onde pdV é o trabalho feito pelo sistema para se expandir por um volume dV .
MasdE=d(pV)=dpV+pdV.

Por outro lado, num universo de FLRW temos que V= V.a™> , onde V é o volume fisico e V. é o volume comével
(constante). Portanto,

1 . da
dV=V da)=3V. a"da=3V —

a

Substituindo na expressao acima temos:

da da da
dpV4+p3V—=—p3V— = dp+3(p+p)—=0
a a a

Tomando a derivada com respeito ao tempo temos

dp daldt

el E 0
> (p+p)

a

Mas isso é, novamente, a equacao da continuidade que obtivemos antes: p +3H(p +p) =0.
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TIPOS DE MATERIA E DE EXPANSAO

« Ja vimos que existe a matéria fria, ou ndo-relativistica, cujo momento e pressao sao praticamente nulos:

2 =3 : 2
pm_O > Pm~a e pm+3Hpm_O
« Também podemos considerar matéria “ultra-relativistica”, cuja energia de repouso é desprezivel com
relacdo a sua energia cinética. Pense numa caixa cheia de fétons viajando em todas as dire¢ées, de tal

forma que a densidade média é a mesma em todos os pontos. Essa matéria “quente”, ou radiacao, se

comporta como:

1

1
Przg/),, : pr~a‘4 — pr+3H<pr+§pr>=pr+4Hpr=o

* Finalmente, também é interessante considerar uma outra forma mais exética de matéria/energia
chamada de energia de vacuo (ou constante cosmoldégica) A, que tem uma pressao negativa tal que:

Pa=—Ppr » Pa~a’ & pa+3H (py—pp) =p5=0

* De um modo geral, a densidade de energia total é a soma de todas as componentes:

D—p tp b
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TIPOS DE MATERIA E DE EXPANSAO

Cada um desses tipos de matéria leva a um tipo diferente de expansao. J4 vimos, na aula passada, que no caso
mais simples K — 0, a matéria fria causa uma expansao do tipo:

%) %)

K a 872G p,.0
+ 3— =8xG > = ik
a? £ a? 3

=

No caso de radiagcdo (matéria ultra-relativisica) temos, também com K — O:

) -2
K 8rG
5 5= 8rGp el Proa_4

> —o a ~ [1/2
a a? 3

* E no caso da energia de vacuo/constante cosmoldgica A, o resultado é um tanto surpreendente:

2 K 2 Bl
+3= = 8xGp £ BN

> = a ~ eHAt :
a a? 3

887G py

onde H, = 3

* Podemos até mesmo calcular o que acontece se o termo da curvatura dominar, K <0, p — O:

K
+ 3— = 87xGp
2
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TIPOS DE MATERIA E DE EXPANSAO

* E curioso que a Constante Cosmoldgica foi introduzida por ninguém mesmo que o préprio Einstein,
que notou que as suas equagdes admitiam uma forma um pouco mais geral:

G =8uGl e oG + Nz, =806 15
onde A é uma constante universal, que também podemos interpretar como uma energia de vacuo.

Passando a constante cosmoldgica para o lado direito da primeira Equagao de Friedmann temos:

R s te e o
. 817G a?

PA
a2 a2 a2 3

as "

) 22
a K a 8xG [ P > 5Kl
& <,0 o+,00_|_ )

Einstein originalmente se utilizou dessa constante para “forcar" o universo a ser estatico. Einstein
supds que balanceando os termos do lado direito teriamos uma solugao com a = constante, H =0 .

Porém, essa solugao era... ingénual! Isso porque qualquer pequeno
disturbio dessa solucado levaria imediatamente a uma expansao,

ou a uma contracao. Ou seja: a solucao é instavel.

Einstein chamou esse episédio de “my worst blunder”.
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EXPANSAO E DENSIDADES

* Um modo muito Gtil de escrever a primeira Equacao de Friedmann é escrever todos os
termos em unidades de densidade:

S o 8

_ Pmo , Pro 5o s
817G a? 87G a3 a4 (2

* Podemos também fazer uma analogia do lado esquerdo com uma densidade de
energia, definida em termos da fungao de Hubble como:

258 3 H2

o 3G

* A taxa de expansao (“parametro”) de Hubble é relativamente mal conhecida (ainda!),
entdao decidimos escrevemos ela hoje como:

B —Hi )= HEe—8)— 1008 kiis Mpc -

onde o parametro i ~ 68 =3 engloba a nossa grande ignoréancia sobre a taxa de
expansao.
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EXPANSAO E DENSIDADES

* Essa expressao do parametro de Hubble é muito util:
Hy= H(t)) = H(z = 0) = 100 & km s~! Mpc™!

A partir dela podemos obter varios valores “caracteristicos" de tempos, distancias e
densidades no nosso universo™

» Usando a definicao de 1 Mpc = 3.26 anos-luz chegamos num tempo de Hubble:
HO_1 =9.78h"'Gy , onde Gy é um bilhdo de anos

» Lembrando que usamos unidades naturais (c = 1), podemos “devolver" um fator de ¢ acima
e escrever a distancia (ou raio) de Hubble como:

¢l — D970 e Mpe
» J& a densidade “tipica" do universo hoje tem um valor de:

Pz =0) = 18Bscl0=heocm = 2 IR0 hi M Mpcs

* Para uma lista util de constantes que aparecem na cosmologia veja: http://pdg.lbl.gov/2012/reviews/rpp2012-rev-astrophysical-constants.pdf


http://pdg.lbl.gov/2012/reviews/rpp2012-rev-astrophysical-constants.pdf
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EXPANSAO E DENSIDADES

Como vimos acima, a primeira Eq. de Friedmann pode ser escrita como:

2 3K 1 g 3H?
= == , onde T
Pe : & 871G a? 2 871G

Nessa forma fica claro que, se a taxa de expansao e a densidade total de matéria

forem tais que p, = Zpi , entao a curvatura espacial devera ser nula (K = 0).

l

Por essa razao, chamamos p_ (que ndo é nada mais do que a taxa de expansao
escrita em unidades de densidade) de densidade critica do universo.

Se a densidade p for maior que a densidade critica (em qualquer instante!), o
universo tem curvatura positiva, e o universo é fechado (podendo inclusive até
recolapsar); se a densidade for menor que a densidade critica, o universo tem
curvatura negativa, é infinito e deverd se expandir eternamente.
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EXPANSAO E DENSIDADES

Podemos escrever a primeira Eq. de Friedmann num formato ainda mais interessante, se dividirmos todos os

termos pela densidade critica p, :

A K P, 3K
Pe ;p, 871G a2 ch 87G p,. a?

l

As razdes de cada densidade de matéria com relacao a densidade critica é chamada de parametros de

densidade:

—
Pe

0.

l

Podemos também escrever um parametro de densidade associado a curvatura espacial, fazendo:

3K K

Qr =— =i
- 87G p,.a? HZa2

Desse modo, a primeira Eq. de Friedmann fica escrita como:

o R s a6 il

Yal e o )
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EXPANSAO E DENSIDADES

* Nesse momento podemos fazer um exercicio muito simples, mas imensamente iluminador.
Vamos estimar de que modo as diferentes densidades variam com a expansao do universo.

» Matéria relativistica/radiacao: p, ~ a™*

» Matéria fria/poeira: p, ~ a™>

» Curvatura espacial: pp ~ a™>

» Constante cosmolégica/A: p, ~ a’

logp; 4
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EXPANSAO E DENSIDADES

* Hoje sabemos, por meio das observacoes, que as densidades dos diferentes tipos de
matéria estao distribuidas aproximadamente do seguinte modo:

» Matéria relativistica/radiacao: p, ~ a™*

» Matéria fria/poeira: p, ~ a™>

4

» Constante cosmolégica/A: p, ~ a’

logp; 4

| > loga
Hojera =1 . z=10
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EXPANSAO E DENSIDADES

* Hoje sabemos, por meio das observacoes, que as densidades dos diferentes tipos de
matéria estao distribuidas aproximadamente do seguinte modo:

» Matéria relativistica/radiacao: p. ~ a~

» Matéria fria/poeira: p,, ~ a”

4

» Constante cosmolégica/A: p,, ~ a

log p;

A

4
3

0

Era da radiacdo: z > 5. 10°

Era da matéria: 5.10° <2 <0.5

2~05  Erada energia escura: 7 = 0.5

| > loga
Hojera =1 . z=10
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EXPANSAO E DENSIDADES

 Claramente, a expansao vai mudando a medida que um tipo de matéria/energia deixa de ser dominante, e
um outro tipo de matéria/energia passa a ser mais importante.

« Podemos quantificar isso de um modo conveniente usando os parametros de densidade, Q. = p./p. .
Tomando a primeira Eq. de Friedmann:

K

i o

l

Vamos notar que p.(z = 0) = p,, = 3H;/(87G), assim dividimos ambos essa equacédo por H; e obtemos:

H= % Z P K
Hg % p :000 Hgaz i

» Mas a densidade de cada tipo de matéria acima se comporta de um modo carateristico: p,, = p, a >

p,=p.oa~t, etc. Notando agora que p,y/p,, = Q. sdo os parametros de densidade hoje, temos:

I

H2

e - Qmoa_3 o} QrOa_4 + Q.+ QKOa_Z ou melhor:
0

Hi) =k, \/Qmo(l +2°+Q (1 +2)*+ (1 +2)7
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EXPANSAO E DENSIDADES

* A funcao de Hubble fica entdo escrita, em termos dos parametros de
densidade hoje como:

He) —H \/szmo A+20 + Q0+ 2+ Qg+ Qe (1 + 22

* As observagoes mostram que:

DENSIDADE DE FOTONS:

QrO ~ 3 X 10—5 h—2 n, ~ 410 cm™

MAS DESSA MATERIA, BARIONS (ATOMOS) SAO APENAS

Qmo ~ 0.25£0.05 Q0 = 0.0226 47>

HOJE VIVEMOS NUM UNIVERSO DOMINADO POR ALGO (2)
QAO ~ 0.75 = 0.05 QUE CAUSA A ACELERACAO DA EXPANSAO!

A CURVATURA ESPACIAL
| QKO | < 0.01 PARECE SER MUITO PEQUENA:
Ry = K~'2 > 10H, = 30,000 »~! Mpc
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O UNIVERSO PRIMORDIAL

* Independente das quantidades exatas de matéria fria (poeira), matéria quente (radiacao),
A, curvatura espacial, etc., quanto mais no passado, mais a “radiacao" domina tudo.

* No passado, portanto, o universo era muito diferente do que ele é hoje.

e Mas... diferente como?

logp; 4

Era da radiacdo: z > 5. 10°

Era da matéria: 5.10° <2 <0.5

2~05  Erada energia escura: 7 = 0.5

| > loga

Hejera =1 . z=10
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O UNIVERSO PRIMORDIAL

QUASE SEMPRE NOS

* Vamos tomar a energia tipica de um féton hoje. Temos que: REFERIMOS AOS PARAMETROS DE
DENSIDADE HOJE (z = 0), E POR ESSA RAZAO

FREQUENTEMENTE VAMOS TOMAR

sl g gy | Qo —>

Pco

QrO

enquanto a densidade critica hoje, escrita em termos de densidade de energia ( = massa X c?) é :
pia=*1.05 102 h%eVem

 Como temos hoje aproximadamente n,, ~ 410 f6tons por cm?, cada um deles tém uma energia média de:

QrOpcO

3 = % =7
(E(z = 0)) = ~7.7x 10~*eV

nyo

* Porém, a medida que vamos ao passado, essa energia aumenta cada vez mais:

(BN =T X 1055 yey s

a densidade em numero n, ~ 410 (1 + z)’cm™, e a densidade de energia é p, ~ 0.315(1 +z)*eVem™

» Vamos tomar, por exemplo, um redshift de z = 10*. Nesse instante teremos que a energia média dos fétons sera
algo como

(E(z = 10Y) ~7.7x eV , ou seja, proximo a energia de ligacdo do 4tomo de Hidrogénio (13.6eV) !
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O UNIVERSO PRIMORDIAL

O primeiro a fazer o exercicio mental de imaginar como seria esse
universo primordial que, a medida que mergulhamos no passado se

torna mais denso, mais quente e mais energético, foi George Gamow
(1904-1968).

Gamow, além de “inventar" o modelo do “Big Bang quente”, também
explicou o decaimento f nuclear, explicou o mecanismo por tras das
supernovas, previu as estrelas de néutrons e foi um precursor do
mecanismo pelo qual o cédigo genético poderia ser transcrito.

Gamow gostava de pensar em termos de uma “sopa césmica”, que
hoje ja estaria fria e “empelotada" (cheia de estruturas como galaxias),
mas que no passado era muito mais quente e mais homogénea — além
de cada vez mais dominada pela "matéria quente” (radiacao).

Assim, no passado a energia disponivel deveria ser comparavel a:
» Energia de ligacao atémica dos elétrons ~ eV (z ~ 10%)

» Energia de ligacdo dos nicleos atémicos ~ MeV (z ~ 10')
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A NUCLEOSSINTESE PRIMORDIAL

Uma das previsdoes de Gamow nos anos 1940, junto com seu estudante Ralph Alpher,
e depois com Hans Bethe *, foi o processo chamado de nucleossintese primordial (ou
Big Bang Nucleosynthesis, BBN).

Eles notaram que, a altissimas energias, nenhum nudcleo atomico poderia existir:
apenas protons e néutrons livres (além, claro, de fétons, elétrons, neutrinos etc.)

Por outro lado, as energias nucleares de ligagdo aumentam com o numero atémico.
Mas a medida que o universo resfriasse, ndo era plausivel que primeiro fossem
gerados nucleos pesados e depois os mais leves: primeiro deveriam se formar os

mais leves, e s6 depois os mais pesados, a partir da fusdo dos mais leves.

Além disso, esse processo nao poderia demorar muito mais do que alguns minutos
depois do Big Bang, porque o néutron livre (fora de um nucleo) decai em

n—pt+e +0,, numtempo médio de 880s .

Eles de fato publicaram um artigo com autores Alpher, Bethe e Gamow!
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A NUCLEOSSINTESE PRIMORDIAL

* O processo de formagao dos primeiros nlcleos pode ser deduzido a partir
dos dados abaixo, que eram ja bem conhecidos nos anos 1940-1950.

Ba

Exoergic Direction

2.22 MeV

~

(n,y)

(d.p)

He3\J
) y

(tpn)

6.92 MeV

7.72 MeV

(He3 2p)

28.3 MeV
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A NUCLEOSSINTESE PRIMORDIAL

* A sequéncia de eventos é a seguinte, se iniciando quando a energia média disponivel no
universo era da ordem de 10 MeV (aproximadamente 0,1 s depois do Big Bang):

= Os nucleos leves (D, T, 3He, 4He, ...) come¢am a se formar, “comendo” os néutrons
disponiveis;

= 0s néutrons que ndo estao nesses nucleos leves comecam a decair, n - p*™ + e~ + Ve il

= quanto mais fotons (radiagdo) existir para cada barion (p ou n), mais facil é transformar
prétons em néutrons (p +y — n+ e* +v,), restaurando o equilibrio entre as duas
espécies, e mais facil & quebrar os nucleos leves que possam ter se formado; mas com a
expansao essa energia disponivel na radiacao decai e decai e decai...;

= com cada vez menos néutrons disponiveis, torna-se cada vez mais dificil formar novos
nucleos de 2H(D), 3He, 4He, etc. — esse processo vai lentamente parando;

= quando o universo atinge uma temperatura de aproximadamente 0.05 MeV
(t ~ 100 s ~ 3 min), praticamente todos os néutrons foram capturados pelos nucleos, ou
decairam em protons. A partir desse momento as abundancias dos nucleos leves
permanecem constantes (“Freeze-out”).
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A NUCLEOSSINTESE PRIMORDIAL

e Essa sequéncia de eventos pode ser resumida nos graficos abaixo:

time {seconds)

1% 107 3 % 108
temp erature (kelvins)

A auséncia de nucleos estaveis com numero atomico A=5 e A=8 “mata" a producao
de nucleos mais pesados: do universo primordial emergem apenas H, He, Li e Be !
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A NUCLEOSSINTESE PRIMORDIAL

Fraction of critical density /‘

» Esta é a previsao da BBN, expressa 0.01 0.02 0.05

em termos da densidade critica de

barions, €, = p,/p. \@

1
L e

4He Mass fraction

* As abundancias de 4He, 2D, 3He e : ]

’Li convergem para uma densidade ' '
D

da ordem de: g g

Q, ~ 0.04 — 0.05 s e '

Ou seja, menos de 5% da matéria
do universo hoje é feita de
“atomos"!

Number relative to H

i

L I 1 1 1 1
1 2 5
Baryon density (10™°! g em™3)
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A NUCLEOSSINTESE PRIMORDIAL

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

e Mas... e oresto (C, N, O, Fe, ...) ?7...

Y

eu 3
| SEERS N VRN tAges § W ..ll ' S =

ﬂ&l‘.ﬂ:t o .Il.’-;l’_:f-;f;w;l om e OE ‘. ..l‘lj3 a -&’
él Mn Fe Ni ,.5 KI'
ag sy i E“ ﬁu‘

Rb SI'Y "' Mo I¢ Ag Cd |n Sn rrTe |.....n .
l %‘N: Qﬂchunh P @7

IQBa ..,.,......5 Ta Re 0s Au Hg Tl Pb po '; Rn
s ,

m@““&“?m&ﬂ@ R

!{ Ra woe|RE_ Db Sy Bh Hs Mt
' ;'&{':,;,%LaCePrNdeSmEquTbDyHoErTmYbLu

- = = = 8 & = = = = = = = = =

f\ Ac Th Pa U Np Pu Am Cm Bk Cf Es Fm Md No Lr |
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A NUCLEOSSINTESE POS-PRIMORDIAL

* Boa parte desses elementos (C, N, O, até Fe) foram gerados por
fusdao nuclear no interior de estrelas, e depois jogados de volta ao
espaco quando algumas dessas estrelas explodiram em supernovas
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A NUCLEOSSINTESE POS-PRIMORDIAL

e Mas... e além do Fe? Para esses elementos, a fusao nuclear é um
processo endotérmico!

Fe

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

(o))

Rendimento
da fusdo nuclear

BN

L
S
R~
>
Ew
'62
a5
' T
2 S
oo U
=g
v
- £
nh
— @
o v
QO O
c 3
w c

N

' Massa média dos
. fragmentos de fissao 235
+ é cercade 118

L1
150

Massa atomica, A
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A NUCLEOSSINTESE POS-PRIMORDIAL

» Alguns elementos mais pesados sao gerados nas “bolas de fogo”
das ondas de choque geradas por supernovas, pelo processo
conhecido como “captura lenta de néutros” (processos-s)

. stable isotopes

Neutrons
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A NUCLEOSSINTESE POS-PRIMORDIAL

* Porém, os processos-s produzem elementos mais pesados
“lentamente”, e quanto maior o numero atémico (Co, Ni, Zn,...),
mais dificil fica gerar esses elementos.

* Para gerar os elementos realmente pesados (Au, Pb, U, ...) que
encontramos aqui na Terra precisamos de processos “rapidos”:

B'-decay? EC
B~ -decay

o <ccay
spon-. fission

~N
[
©
Kol
£
>
=
c
o
a
| ==
o
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A NUCLEOSSINTESE POS-PRIMORDIAL

e Palco onde esses processos rapidos ocorrem: fusdes de estrelas de néutrons!
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A RADIACAO COSMICA DE FUNDO

Uma das outras grandes previsoes de Gamow foi a existéncia
da radiagcdo césmica de fundo.

Acima de uma certa temperatura os elétrons nao podem
permanecer ligados aos 4tomos: a energia disponivel é mais alta
do que a energia de ligacao desses dtomos.

Isso significa que antes de um certo instante ndo haviam
atomos neutros: apenas nucleos atémicos, elétrons livres — e,
claro, radiacao (luz).

Um universo que esta ionizado também é um universo em que a
radiacao e a matéria (nucleos atémicos e elétrons) interagem
intensamente e frequentemente, trocando momento e energia.

Isso significa que essa “sopa" estava num estado conhecido
como equilibrio termodinamico.
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A RADIACAO COSMICA DE FUNDO

* Qu seja, nos instantes iniciais a radiacao estava num estado de equilibrio térmico,
o que significa que a distribuicao de energia dos fétons seguia uma distribuicao
de corpo negro (a chamada Planckiana), com uma temperatura caracteristica que

cai no tempo exatamente como a energia dos fétons, E(z) ~T(z) ~ 1+ 2

e ey T R IS [ P Visible
T=5500K . spectrum

= _
Infrared Ultraviolet
| |

2000 é\;@
Toodtoy

—4

Intensity (arbitrary units)

u(A) [kl/nm]

|
10'3 10" 10" 101

Frequency (Hz)

1 I 1 1 1 1 1 1 1 I l I I
1000 10° 104 1000 100

A [nm] Wavelength (nm)




AULA 25 - 15/06,/2020

A RADIACAO COSMICA DE FUNDO

» A medida que o universo foi resfriando, a
temperatura dessa distribuicao de equilibrio de
radiacao foi decaindo, até que a energia média
disponivel era tal que permitisse a formacao dos
atomos neutros (recombinacao, ou
desacoplamento).

Gamow nao acertou na previsao do momento exato 107 q0%  qo'e 10"
Frequency (Hz)

em que isso acontece, entre outros motivos porque | l l

ele nao sabia quanto de cada componente existia. ©1°  10* 1000 100
Wavelength (nm)

Além disso, ndo é apenas a energia dos fétons que
importa, mas também o seu numero — que é algo
como 1 bilhdo de fétons para cada elétron!

Se fizermos a conta com cuidado encontramos que o Fato Util: a constante de
a temperatura para a formacao de dtomos nao é Boltzmann, em unidades de eV,

kpT = 13.6eV , e sim kzT ~ 0,25¢eV (ou T ~ 3000 K)! 6k =800 X0 2eVIK
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A RADIACAO COSMICA DE FUNDO:
EVIDENCIA DIRETA DO UNIVERSO PRIMORDIAL

A radiacdo que “desacoplou” da matéria quando os dtomos neutros se formaram
foi observada por Penzias & Wilson em 1964 (o que lhes rendeu o Prémio Nobel

de Fisica de 1978), e nos ultimos anos foi observada com alta precisao pelos
satélites COBE, WMAP e Planck.

Essas observacdoes mostraram caracteristicas dessa Radiacao Césmica de Fundo

(RCF) que eram previstas teoricamente, mas que mesmo assim sao
impressionantes:

= A RCF é uma radiacdao de corpo negro, com uma precisao impressionante. A
temperatura desse corpo negro hoje é de 2.729K ;

= A RCF é praticamente a mesma, vista de todas as direcoes — com diferencas

menores do que 0.01 % . Isso significa que o universo em z ~ 10> era
extremamente homogéneo.

= A RCF guarda sinais da presenca de matéria, radiacao e outras componentes de
matéria que estavam presentes
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A luz da RCF desacopla da
matéria em z ~ 10> e se propaga
quase sem nenhuma interagao até
ser capturada hoje pelos nossos
telescédpios
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Apds o desacoplamento a RCF se
propaga em todas as direcoes —
o que observamos hoje sao
aqueles fétons que calharam de
estar na casca esférica de raio
correspondente a z ~ 10°, e de
estarem “apontando” para nés.
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A temperatura original da RCF era
T(z = 10°) ~ 3000 K, mas com a
expansao ela caiu para

T(z = 0) ~ 3K, o que significa
que a luz fica localizada
principalmente na regido das
microondas (1 ~ cm)
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Os dados da RCF sao uma “foto"
de uma secgao (casca esférica) do
nosso cone de luz passado, e
representam os padroes tipicos de
flutuacdes de temperatura,
densidade e pressao que
prevaleciam no universo naquele
instante (z ~ 10%)
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A RADIACAO COSMICA DE FUNDO:
EVIDENCIA DIRETA DO UNIVERSO PRIMORDIAL

As flutuagoes de temperatura nos dizem que as flutuacées de densidade no universo

primordial eram da ordem de:

om0

p

RCF: “foto" do universo
emz~ 10°, quando ele
tinha apenas 400,000
anos de idade!
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A RADIACAO COSMICA DE FUNDO:
EVIDENCIA DIRETA DO UNIVERSO PRIMORDIAL

* Isso significa que o universo comecou num estado extremamente
homogéneo, e a medida que o tempo passou, a forca da gravidade foi
agindo para criar as estruturas que vemos hoje

z=20.0
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PROXIMA AULA:

Matéria escura

A estrutura causal de FLRW: cones de luz
O Big Bang e a Inflacao do universo
Formacao de estruturas no universo

Leitura: S. Carroll, Capitulo 8 (e caso se sinta valente, Cap. 9)
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Uma outra derivacao do redshift

Como a luz é uma geodésica nula, temos: [ = (F = hv, p) F=— , p=—

_ 4P
1+ Exe

com: ", =g, """ =0 = K

Vamos usar as coordenadas conformes-Cartesianas, e assumir que a luz se propaga na

direcdo radial X:
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