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Refer ncia para este cap tulo: Partridge (1995).

A radia o cosmica de fundo (RCF) uma das evid ncias mais importantes em favor do
modelo cosmol égico do Big Bang. Segundo este modelo, aRCF  um ‘instant neo’ de como era o
Universo cerca de 300.000 anos ap0s 0 seu in cio, quando a radia o se desacoplou da mat ria.
Antes dessa poca, os fotons interagiam fortemente com os € trons livres devido a espalhamento

Thomson. Posteriormente em z ,.@100 a temperatura da radia o cau a T €3000K,

impossibilitando-a de ionizar a mat ria e permitindo a recombina 0 de prétons e € trons em
tomos de hidrog nio neutro. O Universo ent 0 se tornou transparente a radia 0, que passou a
Seguir o seu curso livremente sem ser afetada pelamat ria.

A teoria do Big Bang nasceu do esfor o de Gamow e colaboradores em tentar explicar a
origem dos elementos qu micos num Universo primordial quente. Eles perceberam gque, como um
remanescente da s ntese de elementos pesados no Universo primordial, restaria uma radia o de
fundo de espectro t rmico com uma temperatura presente que eles estimaram T»5K (Alpher,
Bethe & Gamow, 1948; Gamow, 1948; Alpher & Herman, 1949).

E curioso notar que no mesmo volume do Physical Review em que Gamow (1946) publicou
0 seu primeiro paper sobre o modelo do Big Bang, Dicke et al. (1946) colocaram um limite superior
de T<20K natemperaturade ‘mat riacésmica.

Entretanto pouca aten 0 erareservada a RCF, uma vez que o modelo do Big Bang carecia
de comprova es observacionais que contentassem 0s seus opositores, partid rios do cen rio rival
do modelo estacion rio. Em particular, ainexist ncia de nlcleos est veis com massas atbmicas 5 e
8 constituia um obst culo ao esquema proposto por Gamow para fabricar elementos mais pesados
gue o h lio. De fato, o trabalho subsequente de Burbidge et a. (1957) apontava para uma origem
estelar desses elementos.

Foi somente em 1964 que Dicke e os seus colegas em Princeton decidiram seriamente
procurar detectar a RCF. Entretanto, a apenas alguns quildmetros dali, Penzias e Wilson
trabalhando no Bell Telephone Laboratories em New Jersey, detectaram um excesso de ru do na
antena proveniente de todas as dire es do ¢ u que n o podiam explicar. A not cia se propagou

rapidamente, at que finamente Penzias e Wilson telefonaram para Dicke (coincidentemente
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guando todo o grupo de Princeton estava reunido em seu gabinete) para notific -lo que aradia o
gue vinham se empenhando em detectar | havia sido descobertal Os dois grupos concordaram em
publicar artigos separados comunicando a descoberta, em que Penzias e Wilson (1965) descreviam
0 excesso de ru do detectado e Dicke et a. (1965) forneciam uma explica o te rica paraa origem
desse sinal.

Naverdade, a RCF j havia sido detectada antes mesmo dos trabal hos pioneiros de Gamow
e seus colaboradores! Medidas das linhas de absor 0 provenientes do primeiro estado excitado da
mol cula de CN rec m identificada no meio interestelar apontava uma temperatura de excita o
T=2.73K (Adams, 1941; McKellar, 1941). Por m, nenhum significado f sico era atribu do a esta
temperatura, umavez gque se imaginavaque aexcita o sedavapor efeitos colisionais.

N o obstante as inUmeras oportunidades perdidas tanto no lado te rico quanto
observacional, desde a sua descoberta acidental por Penzias e Wilson (1965) a RCF constitui umas
das pedras angulares do modelo do Big Bang.

A confirma o da natureza cosmol gicadessaradia o sedeve verifica o0 observaciona

detr spropriedades fundamentais previstas pelo modelo do Big Bang:

1. aradia o deve possuir um espectro de corpo negro;

2. eladeve ser homog neaeisotr pica,

3. eladeveseresfriar medidaque o Universo se expande de acordo com alei T=T,(1+z) .

Nos cap tulos seguintes nos ocuparemos em descrever detalhadamente cada uma dessas
propriedades. desde a comprova 0 por experimentos precisos e como elas podem nos fornecer

informa esacercado Universo.
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Searadia o de fundo descoberta por Penzias e Wilson mesmo um remanescente do Big
Bang, ent o eladever possuir um espectro t rmico. Neste cap tulo analizamos 0s mecanismos que
levaram forma o desse espectro t rmico no universo primordial, bem como mecanismos que
podem ter alterado esse espectro posteriormente. Veremos tamb m como a determina o precisa
observacionamente do espectro da RCF pode fornecer informa es sobre o Universo em v rias

pocas ao longo de suaevolu o.

2.1 Termalizacao

Refer nciaparaestase o: Partridge (1995).

Para que o espectro da RCF observado atualmente sgja um espectro t rmico, necess rio

satisfazer aduascondi  es:

1. em alguma poca do passado a mat ria e a radia 0 estiveram em equil brio t rmico, de td
forma que um espectro Planckiano foi estabelecido,

2. aexpans o do universo desde esta pocaat hojen o aterou aforma desse espectro.

Veremos que ambasascondi  ess o satisfeitas no modelo padr o do Big Bang.

2.1.1 O equilibrio térmico do Universo primordial

Que condi es s 0 necess rias para produzir um espectro Planckiano num Universo em
expans 0? Ou, recolocando a pergunta numa maneira ligeiramente diferente: que condi es
transformariam um espectro inicial arbitr rion o-Planckiano num espectrot rmico?

Para estabelecer um espectro t rmico no Universo primordial, preciso satisfazer a duas
condi es.Uma aexist nciade mecanismos que criam/destroem f tons e redistribuam as energias
dos mesmos. Outra que astaxasderea 0 destes mecanismos segam r pidas em compara 0 com

aexpans o do Universo, de modo que eles tenham tempo suficiente paraagir.
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Vamos considerar 0 estado do Universo quando a temperatura caiu a ponto do ultimo par de
part cula-antipart cula ter sido aniquilado. No modelo padr o do Big Bang o ultimo aniquilamento
foie + e ® 2g em z@0°, quando o Universo tinha aproximadamente 1 minuto de idade.

Nesta poca, mat ria e radia o estavam fortemente acoplados entre s devido a
espalhamento Compton g+e ® g+e , duplo espahamento Compton g+e « g+g+e e
trans  es livre-livre (ou de bremsstrahlung) com part culas carregadas - pr tons ou nucleos mais
pesados - Z+e « Z+e + g . Por esse motivo se espera que o espectro da radia o em

z@0°n o estgja grosseiramente distorcido. Entretanto, mesmo que distor es arbitrariamente
grandes estegjam presentes, 0 espectro seria for ado posteriormente a um espectro t rmico como
Veremos a seguir.

O efeito Compton depende da energia (e portanto da temperatura T,) dos e trons, bem

como de sua densidade num rica. Portanto ele mais efetivo a altos redshifts, quando a densidade e
atemperaturaforam altos.
O espalhamento Compton pode produzir equil brio entre € trons e f tons numa escala de

tempo da ordem de

c 27T _ _
{ = mekT » L1107 25 (W) M+ ) s 2.2)

ne‘S‘T e 0 e

Esta escala de tempo ser r pida comparada com a escala de tempo da expans o do

Universo para

1/2

z. 3 2210 % (W,h*)™"'2 . (2.2)

e

Como o vaorde T/T, n o conhecido a priori, podemos apenas estimar o valor de z.. O
gue podemos afirmar que, qualquer que sgja a forma do espectro da radia o anterior a essa
poca, em torno de z. » 10* - 10° eleteriatomado aforma de um espectro em equil brio.

Entretanto, como o espalhamento Compton preserva o nimero de f tons, 0 m ximo que se
pode atingir 0 equil brio cinético, caracterizado por uma distribui 0 de Bose-Einstein. Assim, o

numero deocupa odosf tonsser :

espalhamento Coulomb mant m equil briot rmico entre osb rions sem afetar aradi  o.
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1
h=———, 2.3
ex+m_ 1 ( )

onde XOE—_/; a freqgiiéncia adimensional e n 0 potencial qu mico; esta Itima

guantidade ser zero para um espectro Planckiano exato.
Pode-se demonstrar que a redshifts suficientemente altos um espectro inicial de Bose-

Einstein com potencial qu mico 773 tender aum espectro t rmico devido aos processos livre-livre e

duplo espalhamento Compton, ou sgja, 7 ® 0. C lculos detalhados mostram que o equil brio

t rmicoser ati ngido em
z, » 1.510° 1 (W,h?) *® | (2.4)
h b

paradistor esn o muito grandes (/73 <1). Paradistor esarbitrariamente grandes (/73 >1)

temos:
z, »1.810°(W,h?) °% . (2.5)
Seadensidade deb rions ata, W,h* > 0.3, teremos (W, =1):
z, » 2510°m§Y" ou 2.7510°, (2.6)

para 13 grande ou pegqueno, respectivamente.
Portanto, qualquer que tenha sido o espectro da RCF em z>z,, por volta de

z,, » 10° - 10" elaadquiriu um espectro t rmico.

Distor esinduzidas por libera 0 de energiano campo deradia o0 em pocas posteriores a
termaliza 0 z< z, resultariam num espectro n o necessariamente termalizado.

Uma vez que o equil brio t rmico estabelecido e posteriormente a RCF se desacopla da
mat riaem z_ »10°, 0 espectro t rmicon o destru do pela expans o do Universo. Isso porque

no modelo do Big Bang a expans 0  adiab tica, podendo-se mostrar que a temperatura da RCF
diminui segundo,



ARadia o C smicadeFundo 6

T=T,Q+2) , (2.7)

onde T, atemperatura atua da RCF; assim, n o obstante osf tons sejam redshiftados com
a expans o do Universo, v=u,(1+2z), a forma da fun o de distribui o (2.3) mant m-se

inalterada.

2.1.2 Distorgdes produzidas no espectro posteriormente a termalizacéo

Vimos que o equil brio t rmico da RCF  estabelecido em z, »10°- 10". Qualquer
distor o produzida por libera o de energia no espectro daradia o em z> z, seriarapidamente
termalizado, meramente aumentando a temperatura da RCF.

Se a distor o for introduzida numa poca z,>z>Zz. €lan o mas ser termalizada,
tendendo somente a um espectro de Bose-Einstein.

Na verdade, temos de levar em conta a depend ncia com a freql ncia do processo de
bremsstrahlung. A taxa de rea o de bremsstrahlung  proporciona a ¢ **, de modo que o
mecanismo de bremsstrahlung mais eficiente em produzir um espectro t rmico em baixas
freqi ncias do que em atas. Assim, 0 espectro da radia o0 ser termalizado acima de um certo
comprimento de onda caracter stico /.. Coincidentemente a regi o de baixas frequi ncias onde
um espectro de Bose-Einstein mais difere de um espectro Planckiano puro, de modo que a apar ncia

do espectro induzido por distor esintroduzidasem z, >z>z. ser como aparece nafigura2.1.

Sealibera o deenergiafor pequena, DE << E =aT*, teremos aproximadamente

m=142E 185104 E | (2.8)
E T

Os outros par metros caracter sticos nafigura2.1 ser o dados por

DT,
=
/¢ »2.2(W,h*)?"*cm

DE
=3.2—(W,h*)*'® = 2.3mW,h*) >
£ (V6h) MW,h°) (2.9)
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Como W,h* @0.02, esperar amos ver esse desvio do espectro t rmico em aproximadamente

30cm.

T
Ve =ClA,

Fig. 2.1: Distor¢des no espectro da RCF produzidasem z, >z> z..

Um espectro de Bose-Einstein, caracterizado por /7 >0 (linha pontilhada longa). As

rea es de bremsstrahlung restauram o espectro Planckiano no regime de baixas
freq ncias (linhacheid). Extra do de Partridge (1995).

Distor es introduzidas em z<z. n o resultar 0 num espectro t rmico ou de Bose-

Einstein. Ao inv s disso, 0 espectro final da RCF depender do mecanismo produzindo as
deforma es no mesmo.
Por exemplo, distor es produzidas por efeito Compton inverso por € trons quentes produz

um espectro Comptonizado

DT NG
— =-21- 2y, 2.10
T ( 4)y (2.10)

naregi o Rayleigh-Jeans do espectro (em segundaordemem x); y o chamado parametro

de Comptoniza o, definido por

yo %nesle , (2.11)

ondeaintegral avaliada ao longo dalinha de visada.
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Distor esgeradas por emiss o livre-livre produzir o umadeforma o

DT _ Y
— =, 212
T X (212)
onde o par metro Y,  dado por
z 61122
Y, = §pe 2‘ N9 g, (2.13)
. 3mc(kT) \/6OMKT,

onde g o fator de Gaunt.

2.1.3 Observa 06es do espectro da RCF

As observa es do espectro da RCF confirmam a previs o do modelo do Big Bang de um
espectro fortemente termalizado, como mostraafigura2.2 .

Vaeapenanotar quen o possvel medir aintensidade da RCF em todos os comprimentos
de onda devido presen a de foregrounds da nossa Gal xia que dominam a emiss 0 em certas
regi esdo espectro. A RCF s se sobressai a esses foregrounds no intervalo ~ 30 — 150 GHz, como
mostra a figura 2.3 . Em baixas freq ncias temos a emiss 0 de radia 0 sncrotron e de
bremsstrahlung, ao passo que em atasfreq nciastemos emiss o por poeira aquecida pelaradia o
estelar da Gal xia. Linhas largas de emiss 0 produzidas por captura de el trons durante a
recombina 0S o previstas naregi 0 de Wien do espectro, que entretanto n o podem ser detectadas
devido presen adesses foregrounds.

Das medidas recentes do espectro da RCF podemos destacar os resultados obtidos pelo
instrumento FIRAS (Far Infrared Absolute Spectrophotometer), a bordo do sat lite COBE. Este
experimento determinou a naturezat rmica do espectro da RCF com um grau espantoso de precis o
(figura 2.4), obtendo para a sua temperatura T, =2.725+ 0.001K (Mather et al., 1999; Smoot &

Scott, 2000).
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Fig. 2.2: O espectro térmico da RCF.
Todas as medidas s 0 consistentes com um espectro t rmico caracterizado por
T, = 2.725K . Extra do de Smoot & Scott (2000).

Nenhum desvio de um espectro t rmico foi observado, restringindo severamente 0s
par metros caracter sticos consideradosnase 02.1.2:

|m| < 910°

lyl<1210° , (2.14)
1Y, | <1.910°

no nvel de confian a 95%. Esses limites implican em DE/E < 2 10* nos poss veis

processos que liberem energiano campo deradia oem z, >z>z_.
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e
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o

0.01}

100
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Fig. 2.3: A emissdo da RCF comparada com a de foregrounds presentes

na Galaxia.

A RCF s pode ser observada no intervalo ~ 30 — 150 GHz. Em baixasfreq nciastemosa
emiss o de radia o0 sncrotron e de bremsstrahlung, ao passo que em dltas freq ncias
temos emiss o por poeiraaquecida pelaradia o estelar da Gal xia. Extra do do website do
MAP: http://map.gsfc.nasa.gov .

De fato, as medidas do espectro da RCF mostraram que ela 0 corpo negro mais perfeito
gue se conhece! A aparente dificuldade em se produzir um espectro t rmico como vimoshase 0
2.1.1 indica que o Universo realmente passou por um est gio onde ele era aproximadamente 2 10°

vezes mais quente e 10*° vezes mais denso.
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Fig. 2.4: O espectro da RCF obtida pelo FIRAS.

O experimento FIRAS a bordo do sat lite COBE revelou a naturezat rmica do espectro da
RCF com um grau espantoso de precis 0. O tamanho da barra de erros na verdade menor
do que a espessura da curva t orica. A temperatura determinada T, = 2,725+ 0.001K -

Extra do do website de M. White: http://cfa-www.harvard.edu/~mwhite.

2.2 O efeito Sunyaev-Zeldovich

Refer nciaparaestase 0: Rephaeli (1995).

At agui assumimos que os f tons da RCF se propagaram livremente desde que sofreram o
[timo espalhamento durante a pocadarecombina o.

Ao observarmos a RCF na dire o de aglomerados de gal xias no ¢ u notamos que a sua
temperatura ligeiramente mais fria do que o valor normalmente obtido. Isso  explicado como
sendo produzido por efeito Compton inverso devido a el trons quentes presentes no g s intra
aglomerado. Como os €l trons s 0 mais energ ticos do que os f tons da RCF, estes ganhar o
energia durante o processo, sendo deslocados da regi 0 de Rayleigh-Jeans (RJ) do espectro para a
regi o de Wien. O espectro resultanteter ent oum d ficit def tons de baixa energia, fazendo com
gue as medidas de temperatura, normal mente tomadas naregi o de RJ, resultem num vaor menor.
Esse processo de Comptoniza o0 do espectro da RCF  conhecido como efeito Sunyaev-Zeldovich

(S2), o qual passamos a analizar em maiores detalhes nestase o.



ARadia o C smicadeFundo 12

2.2.1 Teoria e observa 0es

O problema em se determinar as distor es produzidas num campo de radia o isotr pico
causadas por um g s de € trons com uma distribui 0 Maxwelliana de velocidades pode ser
resolvido por interm dio daequa o de Kompaneets, que descreve ataxade mudan anon mero de

ocupa odosf tons /4 :

T _KUsin T a T2, )y e (2.15)
t mc x* Tx T 9x

O primeiro termo dentro do par nteses muito maior do que os outros dois, pois em geral

T,>>T . Ignorando os Itimos termos simplificaenormemente aequa o:

T Kl sie 1,00 (2.16)

it mec x° fx x

Supondo que a radia o incidente apenas fracamente espalhada, podemos obter uma

solu o aproximada para esta equa 0 substituindo no lado direito a express o para 0 n mero de
ocupa odef tonsdeum campo deradia o puramente Planckiano:

(2.17)

Integrando ao longo da linha de visada atrav s do aglomerado, obtemos para a mudan a de

intensidade espectral | =1,x :

Dliem = 10Y9(X) (2.18)

onde |, =2(KT,)*/(hc)>,e y o par metro de Comptoniza o definido naequa 02.11.

A formaespectral desse efeito SZt rmico est expressanafun o

x'e x(e+1)
(e-1* e-1

9(x) = (2.19)
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Essa fun 0 aparece plotada na figura 2.5 . Podemos notar o deslocamento de f tons da
regi 0 de baixas para atas energias, a freq ncia de trans o sendo igual a x, =3.83, ou

ny,=217GHz para T, =2.725K .

Fig. 2.5: Dependéncia espectral do efeito SZ térmico, g(x), e
cinematico, h(Xx).
Extra do de Rephaeli (1995).

A mudan anatemperaturadaradia oser ent o,

DT, = X(ex +11) 4Ty . (2.20)
e -

Naregi odeRJdo espectro (x<<1)

Plem @ 2y . (2.21)
TO

As distor es espectrais a agui analizadas s 0 causadas pelo movimento aeat rio dos
e trons, cujadistribui 0 assumidacomo isotr pica. Entretanto, o aglomerado como um todo est
se movendo em rela o ao referencia da RCF, produzindo um desvio Doppler adicional. Esse
efeito denominado efeito SZ cineméatico.
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Assumindo que os dois efeitos s 0 separ veis (razo vel, uma vez que ambos S 0 muito

pequenos), aexpress o paraamudan adaintensidade espectral devido ao efeito SZ cinem tico

DI, =- Ioh(x)lc’z‘ : (2.22)
onde
hg =, 22)
(-1
V. avelocidade do aglomerado ao longo da linha de visada, positiva (negativa) para um

aglomerado se afastando (se aproximando), e

t=s; nd (2.24)

e

a profundidade ptica por espalhamento Compton. A fun 0 h(x) aparece na figura 2.5 .

Em oposs 0 mudan a de temperatura devida ab movimento t rmico, a mudan a cinem tica de

temperatura independente dafreq ncia

Dlan - Vey (2.25)
T, c

A depend ncia com a velocidade da raz o DT, /DT  (V,/c)/(v./c)® (onde v, a
velocidade m diat rmica dos € trons no g s), a0 passo que a depend ncia espectral  dada por
h(x)/ g(x) . Como as velocidades peculiares de aglomerados de gal xias provavelmente est o0 muito
abaixo de 1000 km s, araz o contendo adepend nciacom avelocidade ser muito pequena, muito
embora o efeito t rmico seja em segunda ordem em Vv, /c. Portanto, se desgiamos medir o efeito
cinem tico para extrair a velocidade peculiar de aglomerados de gal xias, devemos faz -lo numa

freq nciapr ximaa X,, onde DT, =0. Felizmente, por uma coincid nciafortuitaafun o h(x)

erm

t mum m ximo centrado em x,, como podemos notar nafigura2.5 .

O tratamento dado agqui ao efeito SZ t rmico baseado na equa o0 de Kompaneets foi
puramente cl ssico. Entretanto, como a temperatura do g s de € trons em aglomerados
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extremamente elevada, a distribui o de temperatura n o ser uma Maxwelliana e as corre es
relativ sticas ser o importantes.

A figura 2.6 mostra um c Iculo te rico inteiramente relativ stico do efeito SZ. Notamos que
as maiores discrep nciasemrela o0 ao ¢ Iculo cl ssico ocorrem naregi o de Wien do espectro; os

resultados relativ sticos s 0 mais discrepantes ainda a altas temperaturas.

Fig. 2.6: Calculosreéativisticos do efeito SZ térmico.
As retas slidas mostran DI/t (em unidades de (hc)®/[2(KT,)°]) para

KT, =5,10e15keV . As linhas pontilhadas junto a cada linha s lida indicam o valor
obtido pelo ¢ Iculo n o-relativ stico, afun 0 g(x). Extra do de Rephageli (1995).

Um resultado adicional que adv m do c lculo relativ stico 0 deslocamento dafreq ncia

de trans 0 para valores mais altos com o aumento de T,. Desvios do valor cl ssico x, =3.83 a
temperaturas n o0 muito altas s o simplesmente lineares em KT,/ m.c?, sendo que uma aproxima o

precisaem 0,2% no intervalo KT, =1- 50keV

X, @3.83(L+KT,/mc?) . (2.26)

O efeito SZ ] foi detectado de maneira significativa em cerca de dez aglomerados, como
mostraatabela2.1 .



ARadia o C smicadeFundo 16

Aglomerado  n[GHZ] DT [mK]

A401 195 -0.64 £ 0.18
A478 32 -0.379 + 0.029
A6G65 20.3 -0.434 + 0.052
AT73 32 -0.79+0.16
AT773 28.7 -0.617 + 0.042
A1656 15 -0.495 + 0.087
A2142 32 -0.414 + 0.026
A2163 144 -1.05+0.16
A2218 20.3 -0.60+ 0.20
A2218 20.3 -0.445 + 0.033
A2218 15 -1.1+£0.2
A2256 32 -0.240 + 0.027
0016+16 20.3 -1.584 + 0.256
0016+16 19.5 -0.48+0.12
0016+16 28.7 -0.772 + 0.047

Tabela 2.1: DetecgOes significativas do efeito SZ.
Observa es compreendidas entre 1984-1995. Extra do de Rephaeli (1995).

Todas as medidas foram tomadas naregi 0 RJ do espectro. Num futuro pr ximo amedi o
do efeito SZ em v rias freq ncias nos dois lados do pico no espectro da RCF permitir uma

melhor caracteriza o do efeito.

2.2.2 Determina a0 da constante de Hubble

A combina o do efeito SZ t rmico com medidas de emiss 0 em raios-X nos aglomerados
de gal xias permite determinar a constante de Hubble, H,. O procedimento baseado no seguinte

m todo:

O brilho superficial observado emraios-X do g sintra-aglomerado dado por:
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L OngdA

PR wAw, dg . (2.27)

bx:

Nesta integral a densidade eletr nica est expressa como n, =nyw,, o coeficiente de
emissividade bremsstrahlung (que depende da temperatura) como L =L w, ; w, € W, s o perfis
fun es das coordenadas espaciais. A integral a0 longo da linha de visada | atravessando o
aglomerado, expressa em termos da vari vel angular adimensional g =1/d,, onde d, adist ncia

angular.
Assumindo que o aglomerado  esfericamente sim trico, teremos que a mudan a da
intensidade espectral da RCF devido ao efeito SZt rmico ser :

Dl = 1,000 0% 5 1, W dg, (2.28)

m.
onde T, =T_w, . Embora tenhamos usado a express o n o-relativ stica para o efeito SZ, a
express o0 relativ stica correta deve ser utilizada durante a aplica o do m todo. A corre o
relativ stica pode ser implementada como um fator de corre o, que depender da freq ncia da

medida e da temperatura.

Uma express o para d, pode ser obtida substituindo o valor de n, da Itima equa o na

express o para b, :

2 2
1 L DI mc®  Q
d. = 0 term =X 2.29

b ap(+2® s 1,900 KT, QF (229

onde as integrais dos perfiss o

Q = ww.dg
. (2.30)
Qn= wwdg

A equa 0 2.29 relacionaadist ncia angular com quantidades que podem, em princ pio, ser

determinadas observaciona mente. Por outro lado, a express o te ricapara d,
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q = %%+ (G- DA+ 22q,)"* - 11}
) Hoo 1+ 2)° .

(2.31)

Assim, H, pode ser obtido comparando-se as duas express es para d, . A depend ncia em

Q, pode ser ignorada no limite z<< 0.2, quando d, @cz/H,. A incertezano valor de g, introduz
umerodea ~12% para z£0.2.
A princ pio o m todo serviriatamb m para determinar o valor de g,, Se tomamos medidas a

altos redshifts. Por m, esta uma tarefa extremamente dif cil. Por exemplo, mesmo se med ssemos
a dist ncia angular de um aglomerado em z»1 com 25% de precis 0 (0 que impratic vel
atualmente) poder amos apenas distinguir entre um Universo extremamente aberto ou fechado no
nvel de confia a 2s .

A aplica o0 do m todo requer algumas suposi es acerca do g s intraaglomerado. A
distribui o0 dog s assumida como uniformemente e esfericamente sim trica, com um perfil de

36,12

densidade geralmente tomado como w, = (1+r?/r2) . E ainda assumido que 0 g s ou

isot rmico ou politr pico, no Itimo caso necessitando ainda mais um par metro: o ndice
politr pico. Todas estas suposi  es introduzem incertezas inerentes ao m todo.

Na tabela 2.2 mostramos os valores obtidos para H, pela aplica o do m todo em alguns

aglomerados.

Aglomerado  kTe[keV]

A478 6.56+0.09 0.67+003 1.93 +0.30 321
ABB5 8.18+ 0.53 0.66 1.6 40+9
A1656 9.10+040 0.75+0.03 105 +0.60 742
A2142 8.68+0.12 1 3.69' +0.14 57"%
A2163 146+055 062+0.01 1.20' +0.05 82>
A2218 6.70 + 0.45 0.65 1 24+11
A2218 6.70 + 0.45 0.65 1 65+ 25
A2218 6.70 + 0.45 0.64 1 38"
A2256 751+011 0.795+0.020 5.33 +0.20 762

Tabda 2.2: A constante de Hubble das medidas de raios-X e do efeito

SZ.
Extra do de Rephaeli (1995).
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Oserrosem H, citados na tabela correspondem a erros estat sticos das medidas. Muito mais

dif cil deestimar s 0 os errosinerentes ao m todo, dos quais podemos destacar:

O estado térmico do gas. O efeito SZ depende menos fortemente da densidade do g s

(DI, n) do que o brilho superficial em raios-X (b, p n?). Consequentemente, uma

contribui o significativa ao efeito SZ vir deregi es externas do aglomerado, onde pode haver
g s de baixa densidade que n o contribui significativamente emiss o em raios-X. Isso pode
dizer que o brilho superficial em raios-X medido pode ser desproporcionalmente baixo
comparado ao efeito SZ observado, fazendo com que o valor de H, sgja substimado. Acredita-
se que esse efeito acarrete um erro por um fator n o maior do que 2. Outro fator adicional de

incerteza no valor de H, prov m da indetermina o do estado t rmico do g s, o qual

usualmente tomado como isot rmico. Adotando um modelo politr pico obtem-se diferen as no

valor de H, por umfator deat 1.5.

Digtribui 0 esférica do gas. A estrutura do g s pode diferir ao longo da linha de visada

comparativamente ao longo de outras dire es no aglomerado. De fato, as isofotas em raios-X
freq entemente n 0 s 0 esf ricas, chegando a atingir elipticidades at  E5. Se a distribui 0 do
g s tem uma estrutura prolata (alongada ao longo da linha de visada), a suposi 0 de um perfil
espacial esf rico pode subestimar H, por um fator da ordem de 2. Similarmente, H, pode ser
superestimado por um fator id ntico se a distribui o for oblata. Esse efeito pode ser reduzido
tomando-se uma amostra grande de aglomerados.

Inomogeneidades do gas em peguena escala. E assumido que o g s intra-aglomerado se

encontra uniformemente distribu do por todo o aglomerado, com um gradiente de densidade
apenas em larga escala. Por m, 0 g s pode ser inomog neo em pequena escala. Se isso ocorrer,
ent o a diferen a na depend ncia com a densidade entre o efeito SZ e o brilho superficial em
raios-X far com que o vaor de d, sejalinearmente proporcional ao fator de inomogeiniza o,

ceo <n§>/<ne>2, ousga, H,u1/C.Como C3 1,0valorde H, ser em geral superestimado se

assumirmos C =1.
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A velocidade peculiar do aglomerado. Como a velocidade peculiar do aglomerado n o

determinada, o efeito SZ observado pode incluir uma contribui o do efeito SZ cinem tico.
Uma estimativa conservadora para a incerteza em H, (quando o efeito SZ tomado naregi o
de RJ do espectro) cerca de 20%, para um aglomerado se movendo a 1000 km s* e cuja
temperatura 5 keV. A contribui 0 do efeito SZ cinem tico pode ser avaliada atrav s de uma
medida separada em 71,. Se a velocidade peculiar do aglomerado n o pode ser determinada (ou
restringida a valores muito baixos), ent o0 mesmo assim esse efeito pode ser reduzido: como a
velocidade peculiar do aglomerado pode ser em qualquer dire o, esse efeito ser apagado
tomando-se uma amostra grande de aglomerados. Esses aglomerados devem abranger uma

regi o grandeno ¢ u, paraminimizar uma poss vel correla 0 no campo de vel ocidades.

Corre es relativ sticas no efeito SZ. Todos os valores de H, derivados na tabela 2.2 (com

exce o0 do valor correspondente ao aglomerado A2163) foram obtidos atrav s daexpress on o

relativ stica para o efeito SZ. Corre es relativ sticas alteram o valor de DI, em cerca de 2-

term

3% mesmo naregi 0 RJ do espectro, o que introduz umaincertezade 4-9% em H,.

Em face das incertezas discutidas inerentes ao m todo, devemos ser cautelosos ao derivar o
valor de H, baseado em uma nica medida. Um significado maior deve ser atribu do aumam dia
obtida sobre uma amostra grande de aglomerados. A m dia sobre os valores databela 2.2 resultaem
H, @68+ 6kms™.
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Refer ncias para este cap tulo: Bennett, Turner & White (1997)
Hu, Sugiyama & Silk (1997)

Scott, Silk & White (1995)

White, Scott & Silk (1994)

3.1 Perfeicdo e suas implicacdes

Desde a sua descoberta, percebeu-se que a RCF era extremamente isotr pica. Penzias e
Wilson (1965) puderam inferir que a sua temperatura era a mesma em todas as dire es do c u
dentro da margem de incerteza de 10% do experimento.

Essaisotropia da RCF se revela, entretanto, extremamente desconcertante:

Durante a poca darecombina o o Universo possu a um horizonte relativamente pequeno,
0 que corresponderia atualmente a uma escala de cerca de 200 Mpc. Essadist ncia projetadanoc u
subentende um arco de apenas um grau. Desse modo, regi es em contato causal durante a poca da
recombina 0s poderiam criar condi es de equil brio na RCF dentro de uma pegquena regi o0 no
¢ u. Como explicar ent o que a RCF possui a mesma temperatura mesmo em regi es separadas por
180°no c u?

Esse o0 chamado problema do horizonte, e a tentativa de solucion -lo resultou no modelo
deinfla 0. Segundo esse modelo, umafra o de segundo ap s o Big Bang, o Universo passou por
uma fase extremamente r pida de expans o, durante a qual 0 seu volume aumentou abruptamente
por um fator da ordem de €*. Assim, um pegueno volume em contato causal  expandido para
escalas muito maiores do que o horizonte.

Existe ainda outro problema associado isotropia da RCF. O Universo atual apresenta um
grau enorme de complexidade, com estruturas que v 0 desde estrelas at  superaglomerados de
ga xias e d m. Como isso tudo poderia ter surgido a partir de um Universo perfeitamente
homog neo? Sup e-se que a estrutura do Universo observada atualmente evolui por colapso
gravitacional de pequenas imperfel es presentes originamente. Onde estariam ent o as
“sementes’ que alimentaram aforma o de estruturas no Universo?

Durante d cadas procurou-se sem sucesso detectar pequenas anisotropias na RCF, com os
limites observacionais baixando gradativamente da estimativa inicia de ~ 1% medida que a
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sensibilidade dos detectores aumentava. N 0 se sabiaat  que ponto se poderia continuar for ando
asobserva esat que os foregrounds da Gal xia dominassem completamente e impossibilitassem
gualquer tipo de medi 0. Alguns at chegavam a questionar o paradigma do modelo padr o em
criar estruturas a partir de pequenas instabilidades gravitacionais!

Felizmente, em 1992 os te ricos foram salvos pelo sat lite COBE, que ultrapassou as
expectativas at  mesmo dos mais otimistas. A anisotropia da RCF foi finalmente detectada como
uma parte em 10°. As figuras 3.1-3.4 mostram os mapas de temperatura obtidos pelo instrumento
DMR (Differential Microwave Radiometer) a bordo do COBE baseados nos quatro anos de
observa 0 quedurouamiss o.

A maior parte da anisotropia observada prov m de uma componente de dipolo da ordem de

DT /T =1.2310°%, interpretada como resultante do efeito Doppler causado pelo movimento da

Terraemrela o aoreferencia da RCF:

_ 2
T(@) =T,V 2 =1 1+ beosg+(b2/2) cos2g +0(b%)) . (3.1)
1- bcosg
A velocidade derivada para o0 sSistema solar v=371+0.5kms’ na dire o

(a@,d) = (11.20" +£0.01" - 7.226+0.088) , ou (I,b) = (264.31€+0.17¢&,48.05&+0.106) em coordenadas
Gadl ticas.

3.2 Imperfei ao e suas aplica des

A detec 0 de pequenas imperfei es na RCF foi um passo importante para explicar a
forma o de estruturas no Universo tal qual o conhecemos hoje. Nesta se 0 veremos como o
estudo pormenorizado da anisotropia da RCF nos permite obter informa  es detalhadas acerca do

Universo, tais como 0s par metros cosmol gicos e a natureza dos seus constituintes fundamentais.
3.2.1 Determinando os parametros cosmoldgicos

O padr o das flutua es de temperatura da RCF depende sensivelmente no valor dos v rios
par metros livres do modelo padr o do Big Bang, tais como as densidades dos constituintes do

ri _8oGr,
We =Tt -
r 3H¢

crit

Universo —em termos da densidade cr ticanecess ria parafrear aexpans o
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Fig. 3.1: Mapasdo DMR COBE em 53 GHz: a componente de dipolo.
Mapas da anisotropia da RCF (em coordenadas Gal ticas) obtido pelo DMR COBE ao
longo dos quatro anos que durou a miss 0. A figura acima est numa escala de 0-4 K,
mostrando a uniformidade da RCF. A figurado meio est numa escala de modo a destacar a
componente de dipolo. A figura abaixo mostra as pequenas anisotropias que resultam ap s
aextra o dacomponente de dipolo, evidenciando a emiss o Gal tica. Extra do do website
do COBE: http://space.gsfc.nasa.gov/astro/cobe/cobe _home.html .

23
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Fig. 3.2: Mapasdo DMR COBE em varias freguéncias.

Mesmo que a figura anterior, mostrando 0s mapas obtidos nastr sfreq ncias analizadas
pelo DMR COBE. Extra do do website do COBE:
http://space.qgsfc.nasa.gov/astro/cobe/cobe_home.html .

24
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Fig. 3.3: Mapasdo DMR COBE em 53 GHz: a emissdo Galatica.

O mapa da RCF em 53 GHz antes de se extrair a componente de dipolo (acima), ap sa
subtra o (meio) eap sasubtra odaemiss o Gal tica(abaixo), excluindo daan lise
regi esdemasiadamente pr ximas do plano Gal tico. Extra do do website do COBE:
http://space.gsfc.nasa.gov/astro/cobe/cobe_home.html .

25
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Fig. 3.4: Mapas do Universo primordial.

Imagem em falsa cor das anistropias da RCF baseada nos mapas do DMR COBE obtidos a0
longo dos quatro anos que durou a miss 0. As manchas em azul (vermelho) correspondem a
regi es ligeiramente super(sub)-densas no Universo primordial. Extrado do website do
COBE: http://space.gsfc.nasa.gov/astro/cobe/cobe _home.html .

W, (mat ria bari nica), W,, (densidade total de mat ria, incluindo mat ria escura) e W, (densidade

da chamada energia escura, devido contribui 0 da constante cosmol gica) e da constante de
Hubble H,. A figura 3.5 ilustra a diferen aentre as anisotropias da RCF presentes em um Universo
aberto (W =0.1) efechado (W=1).

Ainda que os mapas das flutua es de temperatura da RCF sgjam visuamente atraentes,
necess rio traduzi-los numa base mais quantitativa a fim de se extrair previs es detalhadas dos

Mesmos.
E mais til expressar a anisotropia da RCF na esfera celeste em termos de uma expans o em

harm nicos esf ricos:

D - a6 @2)

I,m
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Quanto maior o ndice | de uma dada componente de multipolo dos esf ricos harm nicos,

menor ser asepara 0 caracter sticano ¢ u, de acordo com arela o aproximada g =180€/1 .

Fig. 3.5: Flutuacbes de temperatura na RCF e o paréametro de

densidade.

O mapa das flutua es de temperatura da RCF obtido pelo DMR COBE. O detalhe a
esquerda simula um Universo aberto (W= 0.1), o da direita um Universo plano (W=1)
preferido pelateoriadeinfla o. Extra do de Bennett, Turner e White (1997).

Seasflutua esdetemperaturaforem descritas por uma estat stica Gaussiana, como prev a
teoria de infla o, ent 0 o poder espectral angular C, ° <|a,m|2> cont m toda a informa o

dispon vel. Pode-se mostrar que avaria 0 de temperatura numa dada separa 0 angular ser dada

por:

DT_T= la+1C,/2p . (3.3)

A figura 3.6 mostra a forma do poder espectral angular das flutua es de temperatura para
alguns valores t picos dos par metros cosmol gicos. Na se 0 seguinte procuraremos desenvolver

algumaintui of sicaacercadaformadessas curvas.
3.2.2 A fisica das anisotropias da RCF
As anisotropias da RCF s o t 0 importantes para a cosmologia porque elas se originaram

numa pocamuito mais simplesdaevolu o do Universo. Anteriormente  poca darecombina o,
a temperatura e densidade do Universo eram t o grandes que os € trons acoplavam fortemente os
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b rions aos f tons por espalhamento Compton e intera es eletromagn ticas. O Universo era

constitu do, portanto, de um fluido homog neo deb rions, f tonse mat ria escura.

10 100 1000
7000 ———rrrry ——r ——rrrry 7000

6000 —— LCDM - 6000

1 closed CDM 1
5000 open CDM / - 5000
/
] / ]

-1 4000

4000 -

3000 - -1 3000

I(1+1)C, [rK?]

2000 - -1 2000

1000 -{ 1000

Fig. 3.6: O poder espectral angular da RCF para alguns modelos
tipicos.

Os par metros cosmol gicos adotados s o: W, =0.35 e W =0.6 (LCDM),

W, =0.95 e W_=0 (closed CDM), W,, =0.25 e W_ =0 (open CDM);

W, =0.05, H, =65km/sMpc , n, =1. Resultados obtidos atrav sdo ¢ digo
CMBFAST (Sdljak & Zaldarriaga, 1996).

Os processos f sicos envolvidos na forma o de anisotropias da RCF s 0 bem-conhecidos,
previsvels e empregam um n mero relativamente pequeno de ingredientes. gravidade,
termodin mica e din mica dos fluidos. O fato das anisotropias serem muito pequenas implica que
elas foram formadas por simples processamento linear das flutua es primordiais atrav s de
intera esgravitacionais e entre as part culas.

Sup e-se que essas flutua es primordiais tenham se originado durante a pocadainfla o,
guando peguenas flutua es qu nticas em escala at mica foram expandidas para dimens es
cosmol gicas. Alternativamente, uma transi 0 de fase no Universo primordial pode ter deixado
defeitostopol gicos, an logos aos dom nios de estrutura num material ferromagn tico.

Em escalas maiores do gque o horizonte na poca da recombina o (I's pequenos) o poder
espectral angular das anisotropias natemperaturada RCF  aproximadamente constante (vide figura
3.6). Flutua es de temperatura nessa escala ocorrem quando os f tons sofrem redshift
gravitacional ao atravessarem regi es de potencial vari vel, devido a flutua es de densidade
primordiais ou, em menor grau, devido presen ade ondas gravitacionais. Esse o chamado efeito
Sachs-Wolfe.
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Em escalas menores do que o horizonte na poca da recombina o, as flutua es
primordiais de densidades s o amplificadas pelo colapso gravitacional do fluido f ton-b rion na
dire o de po os de potenciais de regi es ligeramente super-densas. A temperatura dos f tons
nessas regi es aumenta e a press o daradia o tende aresistir compress o, fazendo com que o
fluido volte a se expandir e resfriar. Desse modo, s 0 estabelecidas ondas sonoras, ou oscila es
ac sticas no fluido.

E conveniente representar as flutua es de temperatura Q = DT /T como uma superposi o
de modos normais, analogamente decomposi 0 de uma flutua 0 em ondas planas de n mero de
ondacom vel k por uma transformada de Fourier no espa o plano. Pode-se ent 0 mostrar que cada
modo norma de flutua o de temperatura evolui de modo independente aproximadamente de

acordo com umaegua o de oscilador harm nico:

k’c

3

2

my Q+ Q»myg, (3.4

onde my =1+R amassa efetiva adimensional do oscilador, com R=3r,/4r, sendo a

raz o b rion-f ton de densidade de momento no fluido, e g =-k?c®Y /3- F, onde Y 0

potencial gravitacional Newtonianoe F » -Y umtermo devido perturba o de curvatura.

A freqg nciadasoscila esobedece rela odedispers o

w= =kc, , (3.5)

onde c, a velocidade do som. A fase da oscila o dada por f = wdt =ks, onde o

horizonte ac stico s= cd¢ adist nciam ximaque o som pode vigiar durante o tempo 7 .

Na poca da recombina o0 cada um dos modos normais das flutua es de temperatura se
encontra numa fase diferente de oscila 0. Os picos ac sticos presentes no poder espectral angular
da RCF correspondem aos modos de vibra o que est o nos pontos m ximos de suas fases de
compress o ou rarefa o.

Seospotenciaisearaz o R forem constantes, ent oasolu odaequa 03.4 ser :

Q+Y :%Y(1+3R)cos(ks)- RY | (3.6)
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portanto os modos normais correspondentes aos picos ac sticos no poder espectral angular

da RCF so k,=mp/s., onde s. 0 horizonte ac stico na poca da recombina 0. Os picos

mpares (pares) correspondem as fases de m xima compress o (rarefa 0), e as diferen as de
amplitude entre dois picos consecutivos  2RY .

O di metro angular de uma flutua o caracterizada por um n mero de onda k projetada no
C u depender da geometria do Universo, ou sgja, de sua curvatura (relacionada com a densidade
total W). Em um Universo fechado as geod sicas convergem (figura 3.7), de modo que uma
dist ncia caracter stica ter um tamanho angular maior projetado no ¢ u em compara 0 com 0
esperado num Universo plano. Analogamente, num Universo aberto a mesma dist ncia ter um
tamanho angular menor projetado no ¢ u, devido natureza divergente das geod sicas (figura 3.7).
Assim, 0s picos ac sticos s 0 deslocados para |'s menores (maiores) num Universo fechado

(aberto), como mostraafigura3.8.

Fig. 3.7: A geometria do Univer so.

Num Universo fechado ( esguerda) as geod sicas convergem, fazendo com que uma
dist nciafixa projete um ngulo maior noc uemrela o ao esperado num Universo plano.
O efeito oposto se passa num Universo aberto ( direita).

Extra do do website de Wayne Hu: http://www.sns.ias.edu/~whu/physics/physics.html .

Esse efeito de proje 0 pode ser utilizado para determinar o valor da densidade total do
Universo W. Em particular, esta se relacionacom aposi 0 do primeiro pico ac stico |, de acordo

comarela o

220
»

>

3.7)
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Fig. 3.8: Dependéncia do poder espectral angular com a curvatura do

Univer so.
Os par metros cosmol gicos adotados s o (W,W,,,W,_): (1,0.35,0.6), (0.5,0.17,0.28),

(0.3,0.09,0.16); W, =0.05, H, =65km/s’Mpc, n, =1. Resultados obtidos atrav s do
¢ digo CMBFAST (Seljak & Zaldarriaga, 1996).

A amplitude relativa entre dois picos consecutivos de compress o/rarefa 0 pode ser
utilizada para determinar a densidade de b rions W,h?. Os b rions produzem um efeito de arrasto,
amplificando as fases de compress o e reduzindo as de rarefa 0. Teremos ent 0 que 0s picos de
compress o0 ser o amplificados em rela 0 aos de rarefa 0 para densidades de b rions maiores,
como mostra a figura 3.9 . Caso n 0 houvesse esse efeito de arrasto de b rions os picos ac sticos
n o0 seriam visves, pois 0 aumento de temperatura da RCF numa regi 0 de compress o
compensado na medida exata pelo efeito Doppler dosf tonsemrela o ao observador.

O poder espectral angular da RCF tamb m pode ser utilizado para obter informa  es acerca
daformadas flutua esde densidade primordiais. De acordo com ateoriadeinfla o (umade suas

variantes) asflutua es primordiais obedecem aumale de pot ncia

Pa(K) k™", (3.8)

de modo que para 0 ndice espectral escalar n,=1 teremos um espectro primordial

invariante por escala (favorecido pela infla 0). A figura 3.10 mostra a depend ncia do poder

espectral angular com o valor de n, .
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Fig. 3.9: Dependéncia do poder espectral angular com a densidade de
barions.

Par metros cosmol gicos adotados: W,, =0.35 , W, =0.6 , H, =65km/s’Mpc , n, =1.
Resultados obtidos atrav sdo ¢ digo CMBFAST (Seljak & Zaldarriaga, 1996).
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Fig. 3.10: Dependéncia do poder espectral angular com o indice
espectral escalar.
Par metros cosmol gicos adotados: W, =0.05 , W,, =0.35 , W,_ =0.6 , H, = 65km/sMpc -

As teorias de infla o tendem a favorecer um espectro primordial invariante por escala
n, =1. Resultados obtidos atrav sdo ¢ digo CMBFAST (Seljak & Zaldarriaga, 1996).

As teorias de infla o prev em ainda uma contribui 0 ao poder espectral angular devido a
ondas gravitacionais. Na figura 3.11 comparamos as formas do poder espectral angular devido s
contribui  es de perturba es de densidade (modo escalar) e ondas gravitacionais (modo tensorial).

Ambas as curvas foram normalizadas com o espectro angular do COBE. A maioria das teorias de
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infla o prev em uma rela o entre os respectivos ndices espectrais n, =n, +1, e a contribui o

relativa de cada modo (expresso nasraz es de momentos de quadrupolo) C;/C; = 7(1- n.) . Ambas

as propriedades podem ser testadas atrav s das observa  es.

10 100 1000
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Fig. 3.11: Osmodos escalar etensorial do poder espectral angular.
Ambas as curvas foram normalizadas com o espectro angular do COBE.
Par metros cosmol gicos adotados:

W, =0.05 , W,, =0.25 , W,_=0.7 , H, =65km/s’Mpc , n,=1, n, =0-
Resultados obtidos atrav sdo ¢ digo CMBFAST (Seljak & Zaldarriaga, 1996).

At agui assumimos que o poder espectral angular da RCF observado corresponde s
flutua esdetemperaturana pocadarecombina o. Entretanto, ao longo da hist riado Universo,
os f tons da RCF podem ter sofrido novos espalhamentos e com isso alterando a forma das curvas
analizadas. Sabe-se que posteriormente poca da recombina 0, assim que se formaram as
primeiras gera esdega Xxias e quasares, o Universo foi novamente reionizado. A RCF ent o pode
sofrer espalhamentos secund rios pela mat ria novamente ionizada, apagando parte da anisotropia.

O efeito produzido no poder espectral angular depende de quando exatamente produziu-se essa
reioniza o do Universo, como mostraafigura3.12 .



ARadia o C smicadeFundo 34

10 100 1000
7000 ———rrrry ———r ——rrrry 7000

6000 sem reioniza do - 6000
1 z=20 1

5000 z=50 A\ - 5000
1 z =100 / \ 1

/ \
4000 / | -1 4000

/
3000 / 4 3000

I(+1)C, [nK’]

2000 4 -1 2000

R x/i;/\\/K ™

Fig. 3.12: Influ ncia dareonizacéo no poder espectral angular.
Assumimos amat ria completamente ionizada a partir do redshift considerado.
Par metros cosmol gicos adotados:

W, =0.05 , W, =0.35, W_=0.6 , H, =65km/s’Mpc , n_=1.
Resultados obtidos atrav sdo ¢ digo CMBFAST (Seljak & Zaldarriaga, 1996).

3.2.3 Estruturas em grande escala

As flutua es de temperatura na RCF s o causadas por pegquenas varia es na densidade do
Universo na poca da recombina o0, que mais tarde vieram a sofrer colapso gravitacional para dar
origem s estruturas gue observamos hoje.

O modo como as estruturas evoluem a partir destas “sementes’ depende do modelo de
Universo adotado, i.e.,, do valor dos par metros cosm logicos e tamb m da natureza de seus
congtituintes b sicos, tais como amat riaescura.

A mat ria n o-bari nica escura pode ser classificada em dois tipos. “fria’ (movendo-se
lentamente) ou “quente” (movendo-se rapidamente, como neutrinos por exemplo). Se a maior parte
damat riaescura fria, ent o as estruturas no Universo se formam hierarquicamente — de gal xias
para aglomerados de gal xias e superaglomerados. Se, por outro lado, ela  essencialemente quente,
ent 0 os superaglomerados teriam se formado primeiro e posteriormente se fragmentado em
aglomerados e gal xias. Existem atuamente boas evid ncias de que as gal xias se formaram
primeiro (a maioriaentre reshifts 2 a 3), o que favorece fortemente o cen rio demat riaescurafria.

Podemos testar o paradigma de forma o de estruturas no Universo confrontando as
medidas das flutua es iniciais de temperatura da RCF com a estrutura observada atualmente em

surveys de gal xias em grande escala. Com isso, pode-se obter informa  es acerca do modelo do
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Universo e do tipo de mat riaescura. A figura 3.13 mostraa compara o dasobserva esdaRCF e

daestruturadamat riaem grande escala (figura 3.14) com aprevis 0 de modelos te ricos.

Fig. 3.13: Anisotropias da RCF e estruturas em grande escala.

As caixas correspondem s medidas das anisotropias da RCF, ao passo que os pontos
correspondem s observa es de estruturas em grande escala em surveys de Gal xias. As
linhas sobrepostas s 0 as previs es dos modelos:

LCDM (w, =0.05 , W, =045, W, =0, W_=0.5, H, =60km/sMpc , n, =1),
CHDM (W, =0.1, W,,, =07 , W,=0.2 , W =0, H, =50km/sMpc , n,=1).

Extra do de Gawiser & Silk (1998).

Num futuro pr ximo esperamos uma melhora consider vel n o apenas nas medidas das
flutua esda RCF em pequena escala, mastamb m nas observa es de estruturas em grande escala
provenientes de surveys de gal xias cada vez mais aprofundados.

Um dos projetos mais excitantes de mapeamento de estruturas em grande escala o
chamado SDSS (Sloan Digital Sky Survey), que cobrir um quarto de todo o ¢ u, determinando as
pos es e magnitude absolutas de mais de 100.000.000 de objetos celestes. No total ser o
determinadas as dist ncias a cerca de 1.000.000 de gal xias mais pr ximas, proporcionando uma
vis 0 em tr s dimens es do Universo sobre um volume mil vez maior do que o explorado
atualmente! O survey ainda observar cerca de 100.000 quasares, cujo estudo nosdar umaid iada

distribui o demat rianos confins do Universo observ vel (vgjaase 04.1 maisadiante).
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11263 galaxies

South

12434 galaxies

Fig. 3.14: O survey de galaxias de L as Campanas.
Extra do do website http://manas u.astro.utoronto.ca/~lin/lcrs.html .




ARadia o C smicadeFundo 37

3.3 Observa oOes

O experimento DMR COBE mediu a anisotropia da RCF em escalas g3 7€ (| £ 20).
Entretanto, em escalas de graus ou minutos que se encontra a informa o cosmol gica presente
nos picos ac sticos.

Desde a miss o0 COBE sucederam-se mais de trinta medidas adicionais da anisotropia da
RCF em escalas que v 0 de 7& a 0€3, a m de limites superiores em escalas menores. Os
experimentos costumam ser realizados em locais secos em grande altitude ou ainda por v 0s em
bal es, a fim de eliminar a maior parte da emiss 0 da atmosfera. Os dados obtidos revelaram a
exist nciade um pico ac stico bem localizado e com amplitude bem definida, como mostra afigura
3.15.

Ao longo de tr s d cadas desde a descoberta da RCF, houve um desenvolvimento
tecnol gico enorme nos detectores. Os dois tipos de detectores mais empregados atua mente
correspondem aos amplificadores de microondas com transistores de ata mobilidade eletr nica
(HEMTS) e bol metros que medem o aquecimento de uma pequena quantidade de material pelos
f tons da RCF. Com o0s novos detectores dispon veis atuamente, a sensibilidade atingida pelo
DMR abordo do COBE em quatro anos poderiater sido alcan adaem apenas dez dias!

Um salto qualitativo na precis o das medi  es da anisotropia da RCF deve ser dado com a
entrada em opera 0 de duas novas miss es espaciais. 0 sat lite da NASA MAP (Microwave
Anisotropy Probe) previsto para lan amento em setembro de 2001, e o da ESA Planck
(anteriormente conhecido como COBRAS/SAMBA) em 2007.

Ambos medir o aanisotropiada RCF em v riasfreq ncias, afim de possibilitar aextra o
de foregrounds gal ticos e com isso observar umaregi 0 maior do ¢ u. O sat lite MAP observar
em seis freq ncias distintas que v o de 22 GHz a 90 GHz, com resolu 0 angular variando entre
0693 a 0.81, ao passo que o sat lite Planck utilizar nove canais distintos entre 30-1000 GHz com
resolu oangular entre’5'-30'.

As observa es das miss es espacias nos permitir o determinar 0S par metros
cosmol gicos com aprecis o de ~ 1%! Asfiguras 3.16-3.17 mostram simula esde como o sat lite

Planck observar o poder espectral angular da RCF e determinar 0s par metros cosmol gicos.
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Fig. 3.15: Observaces do poder espectral angular da RCF.

Acima: asobserva esrevelam um pico ac stico bem localizado e com amplitude definida.
Abaixo: cadaobserva o0 realizadanumaresolu o angular efreq nciacaracter sticas; as
regi es rachuradas correspondem aos v rios foregrounds: poeira (vermelho), fontes
pontuais (verde), s ncrotron (magenta) e emiss o livre-livre (ciano).

Extra do do website de Max Tegmark: http://www.hep.upenn.edu/~max .

38
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Fig. 3.16: Simulag&o do poder espectral angular da RCF observado pelo
satélite Planck.

As barras de erro assumem que se observar 1/3 do ¢ u numaresolu o angular de 10' e
sensibilidade DT/T =2 10°. O sat lite Planck dever alcan ar no mnimo a precis o

mostrada nessa figura.
Extra do do website do Planck: http://astro.estec.esa.nl/Planck .

Ambas as miss es espaciais possibilitar o ainda pela primeira vez detectar a polariza o da
RCF. Se espera que a RCF sgja ligeiramente polarizada, uma vez que espalhamento Thomson um
processo criador de polariza o linear.

A exemplo das flutua es de temperatura da RCF, flutua es de polariza o tamb m
dependem sensivelmente dos par metros cosmol gicos. Poderemos ent o obter uma medida
independente dos mesmos que pode servir para testar os resultados obtidos e mostrar que eles se
encontram livres de erros sistem ticos.

Com medidas da polariza o da RCF podemos ainda avaliar a contribui o relativa dos
modos escalar e tensorial das anisotropias. perturba es escalares produzem polariza o0 somente
no campo €l trico, perturba es vetoriais (criadas por defeitos topol gicos) produzem polariza o
principalmente no campo magn tico, a0 passo que perturba es tensoriais (criadas por ondas
gravitacionais) produzem polariza o tanto no campo € trico quanto magn tico. Adicionalmente,

poderemos avaliar com mais precis o0 o redshift onde sedeu areioniza 0 do Universo.
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Fig. 3.17: Simulacdo da determinacdo dos parametros cosmologicos
pelo satdlite Planck.

O poder espectral da figura anterior permitir resolver a inter-depend ncia entre os
in meros par metros cosmol gicos e determin -los com precis o de alguns porcento.

Extra do do website do Planck: http://astro.estec.esa.nl/Planck .

40
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3.4 Algumas perguntas...

Ante a perspectiva das novas miss es espaciais MAP e Planck, esperamos conhecer dentro
dos pr ximos dez anos precisamente o valor de todos os par metros cosmol gicos que caracterizam
0 nosso Universo. Os resultados obtidos estar 0 em acordo com o0 que esperamos?

Podemos formular algumas quest es a esse respeito:

Ovaor de W estar em acordo com a previs o de modelos inflacion rios de um Universo plano
(W=1)? Como o resultado obtido ir se comparar com o valor W,, =0.3 baseado em

estimativas din micas da densidade m dia de mat ria derivadas das velocidades peculiares de

ga xias?

Ovalor de H, ser compat vel com as estimativas obtidas atrav sde m todos mais tradicionais,

tais como os baseados nas dist ncias de Cefeidas em ga xias no aglomerado de Virgo ou ainda

nas curvas de luz de supernovastipo |a?

Os valoresde W e H,, juntos implicar o numa idade do Universo compat vel com a estimada

atrav s de aglomerados globulares?

A componente de energia escura no Universo devido a uma constante cosmol gica
significativa, como sugerido pelas observa es de supernovas tipo la em atos redshifts?

A densidade bari nica ser compat vel com o valor estimado pela nucleoss ntese primordial?
Atrav s das medidas da anisotropia da RCF ser possvel determinar W,h* com uma precis o
30 vezes maior do que os obtidos pela nucleoss ntese, 0 que servir como est mulo para
observa es mais precisas das abund ncias primordiais dos elementos bem como investiga es

te ricas de desvios na previs 0 da nucleoss ntese causadas por fen menos f sicos a m do
modelo padr o daf sicade part culas elementares (neutrinos massivos, etc.).

N s precisamos de mat ria bari nica escura? A gquantidade de mat ria bari nica presente em

estrelas luminosasem gal xias de apenas W, » 0.003.
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3.5 ... e algumas respostas!

Nos Itimos meses as medidas do poder espectral angular das flutua es de temperatura da
RCF foram melhoradas sensivelmente com os dados do v o ant rtico do BOOMERanG (Balloon
Observations Of Millimetric Extragalactic Radiation and Geomagnetics) e do primeiro v 0 do
MAXIMA (Millimiter Anisotropy eXperiment IMaging Array).

Ambos os experimentos produziram mapas das flutua es de temperaturaemregi esdoc u
relativamente livres de foregrounds gal ticos. Nas figuras 3.18-3.19 mostramos os mapas obtidos
pelo BOOMERanG (de Bernardis et a., 2000) e MAXIMA-1 (Hanany et al., 2000), de onde foi
poss vel derivar o poder espectral angular mostrado na figura 3.20. Os resultados derivados a partir
do poder espectral mostraram excelente acordo com as previs es do modelo de infla o de um
Universo plano, com os par metros cosmol gicos W»1, n »1 e densidade de b rions W,h?
ligeiramente acima do valor esperado pela nucleoss ntese primordial (Lange et a., 2000; Babi et
al., 2000).

Para obter o valor de W,, e W precisamos associar as medidas da RCF com algum outro
m todo independente, uma vez que estas vari vels produzem efeitos semelhantes e n 0 podem ser
estimadas individualmente com a precis o dispon vel. Combinando os resultados do BOOMERanG
e MAXIMA-1 com estimativas independentes provenientes do estudos de estrutura em grande
escala e curvas de luz de supernovas do tipo la (vide figura 3.21) obtem-se W,, » 0.3 e W » 0.7.

Os resultados do COBE-DMR, BOOMERanG e MAXIMA-1 foram analizados em conjunto
(Jaffe et a., 2000), chegando-se nos seguintes vaoress W=111+0.07 (TS:E),
W,h* =0.03272% (+gggg) en = 1.01_*%83(_*%&1), onde as incertezas s 0 no n vel de confian a de 68%
(95%). Combinando as medidas da RCF com as de estruturas em grande escala e supernovas do
tipo laobtem-se: W, =0.37+0.07 e W, =0.712% .

Inesperadamente, o resultado obtido para W,h* corresponde a mais de 2s acima do valor
esperado pela nucleoss ntese primordial W,h* = 0.0190+ 0.0024.

Vae lembrar que apenas uma fra 0 peguena dos dados dispon veis por essas miss es
foram analizados at  agui, e que existem ainda dados n o analizados correspondentes ao segundo
v 0 redizado do MAXIMA. Espera-se muito em breve aumentar a precis o do poder espectra

angular em pequenas escalas, possibilitando aumentar ainda mais a precis 0 nos par metros

estase oest desatualizada enquantovoc | !
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cosmol gicos. Em particular, a detec 0 de outros picos ac sticos permitir avaliar com seguran a

ovaor de W,h?.

Fig. 3.18. As flutua des de temperatura da RCF vistas pelo

BOOMERanG.
Extra do do website do BOOMERanG: http://oberon.romal.infn.it/boomerang .
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Fig. 3.19: Asflutua desdetemperatura da RCF vistas pelo MAXIMA.
Extra do do website do MAXIMA: http://cfpa.berkeley.edu/maxima .
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Fig. 3.20. O poder espectral angular da RCF obtidos pelo

BOOMERanG e Maxima.
Extra do do website do MAXIMA: http://cfpa.berkeley.edu/maxima .

Fig. 3.21: Combinando anisotropias da RCF com supernovastipo la.
Extra do do website do BOOMERanG: http://oberon.romal.infn.it/boomerang .
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Refer ncias para este cap tulo: Silva (1999)

Lima, Silva & Viegas (2000)

Peterson (1997)

Charlton & Churchill (2000)

Meyer (1994)

O modelo padr o do Big Bang prev que a temperatura da RCF deve ter sido maior no

passado, de acordo comarela o

T=T,(1+2). (4.1)

Infelizmente, todas as observa es diretas da RCF podem fornecer somente o valor de sua

temperatura atual T, =2.725+ 0.001K (Mather et al., 1999; Smoot & Scott, 2000). Para determinar

a temperatura da RCF no passado precisamos nos valer das linhas em absor 0 no espectro de

QSOs (Quas Stellar Objects) distantes, que passamos a discutir com maiores detahes neste

cap tulo.

4.1 Sistemas em absor ao de QSOs

Os QSOs correspondem aos representantes mais luminosos de uma classe de objetos
conhecidos como nucleos ativos de gal xias. Por serem intrinsicamente brilhantes puderam ser
detectados aenormes dist ncias, tendo sido encontradosat z=5.80 (Fan et a., 2000).

Por estarem situados a dist ncias cosmol gicas, bastante prov vel que aluz que emitem
intercepte outros objetos situados na linha de visada durante a sua longa jornada at  a detec o na
Terra. Esses objetos intervenientes absorver o parcialmente a luz do QSO em comprimentos de
onda espec ficos, criando assim linhas em absor 0 no espectro observado. Essas linhas em
absor o carregar 0 a assinatura do sistema interveniente, uma vez que ser 0 observadas a um
redshift de absor 0 z; menor do que o redshift de emiss 0 z, do QSO. A figura 4.1 mostra um
espectro t pico de um QSO com as linhas em absor 0 caracter sticas comumente observadas.
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Fig. 4.1: Espectro tipico deum QSO.

Podemos notar uma linha proeminente em emiss o, correspondendo transi o de Ly-a
| =1216 A observada em z.=2.081, bem como in meras linhas met licas em absor o
causadas por um sistema interveniente em z,=1.77642. Extra do de Peterson (1997).

Vale lembrar que, por n o serem t o brilhantes como o QSO, sistemas em absor 0 a
redshifts elevados z, dificilmente seriam observados diretamente. Assim, o0 QSO funciona como um
"holofote de fundo”, possibilitando o estudo desses sistemas analizando-se a absor 0 caracter stica
da luz no espectro. As linhas em absor o0 dos QSOs s o, portanto, a ferramenta ideal para se
estudar a evolu o do Universo em 0< z<5. E interessante notar que ao observarmos em z=5
estamos vendo o Universo quando ele tinha apenas 7% de sua idade atual (para um Universo de
Einstein-de Sitter).

Nase 0 seguinte mostraremos como as linhas em absor 0 dos QSOs podem ser utilizadas

para determinar a temperatura da RCF no passado.

4.2 Termdmetros cé6smicos

Umalinhaem absor o seoriginaquando osf tonsdaradia o do QSO s o absorvidos por
tomos/ ons no estado fundamental situados ao longo da linha de visada. Por m, devido exist ncia
de mecanismos locais de excita 0 nos sistemas em absor 0 dos QSOs, umafra o pequena desses
tomos/ ons se encontrar o ligeiramente excitados, povoando n veis de energia acima do estado

fundamental.
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Fig. 4.2: Aslinhasdeestruturafinado C I1.
Osnveisdeestruturafinan o est 0 em escala. Extra do de Silva (1999).

A figura4.2ilustraaid iaparao on C'. A maior parte dos ons C* se encontrar o no estado
fundamental *Py,, dando origem a uma linha de absor 0 no espectro em / =1334.5(1+ z)A.
Uma fra o menor de 103-10% dos ons C* se encontrar o ligeiramente excitados, povoando o
primeiro estado excitado dos n veis de estrutura fina ?Ps,, dando origem a uma linha de absor o
bem maisfracaem / =1335.7 (1+ z,) A aolado dalinha anterior.

Os principais mecanismos respons veis pela excita o0 dos nve's de estrutura fina de um

dado tomo/ ons o;

Colis es com part culas presentes no meio. Se o0 sistema em absor 0 encontrar-se
essencialmente neutro os principais parceiros de colis 0 ser 0 tomos de hidrog nio neutro, ao
passo que se ele encontrar-se ionizado teremos colis escom e tronsou pr trons.

Excita o direta por f tons infravermelhos. Esses f tons podem provir de um campo IV local
ou daRCF.

Excita o indireta por f tons ultra-violeta. Esses f tons excitam o tomo/ on para n veis de
energia bem acima do n vel fundamental (como o nvel ?Dy, no exemplo da figura 4.2) que
mais tarde deca espontaneamente para 0s nveis excitados de estrutura fina do termo

fundamental. Este mecanismo conhecido como fluorescéncia.
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Atrav s de uma dada linha de absor o0 podemos inferir a densidade de coluna N de
tomos/ ons respons veis pela absor 0. Essa quantidade uma medida do n mero de tomos/ ons

por cm? situados ao longo da linha de visada:
N= nd, (4.2)

onde n  adensidade volum trica (em cm™®) dos tomos/ onseaintegra osed aolongo
dalinha de visada.

Se aproximarmos aregi o respons vel pelas linhas em absor 0 como homog nea, teremos
que araz o entre as densidades de coluna de tomos/ ons no primeiro estado excitado N (em nosso
exemplo obtida por interm dio da linha /,=1335.7 ) emrela o de tomos ons no estado

fundamental N ser dadapor:

N
N (4.3)

::I:*

O lado direito daequa 0 4.3 pode ser calculado teoricamente resolvendo-se as equa es de
equil brio estat stico dos nvels de energia, que consideram todos 0S processos que
povoam/despovoam um dado nvel. O resultado depender da intensidade dos in meros
mecanismos locais de excita o dos nvels. Em particular, sSe 0 nico mecanismo em opera o for

excita odiretapelosf tonsdaRCF, teremos:

|o

S| S
_|

=9 gwr (4.4)
g

onde g 0 peso estat stico do nvel, ¢ aenergiade separa o entreosnveise T a
temperatura da RCF.

Assim, se medimos N'/N podemos avaliar a temperatura da RCF pela equa 0 4.4 .
Entretanto o valor obtido ser super-estimado, uma vez gue 0 povoamento dos n veis de estrutura
fina observado inclui a contribui o de outros mecanismos locais de excita o0 a m da RCF. Para
corrigir-se o valor obtido devemos avaliar de algum modo a intensidade desses mecanismos e
inclu-los nas equa es de equil brio estat stico. A temperatura obtida pela equa o 4.4
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denominada temperatura de excita o0, e constitui um limite superior verdadeira temperatura
af sica® da RCF.

4.3 Medidas

Vimos gque a nica aternativa para se medir a temperatura da RCF no passado  por
interm dio das linhas em absor 0 de QSOs.

A aplica o0 do m todo descrito na se 0 4.2, por m em nuvens difusas na Gal xia na
dire o de estrelas brilhantes pr ximas utilizando-se transi  es rotacionais da mol cula de CN

fornecem um valor T, = 2.72973%° K (Roth, 1992; Roth, Meyer & Hawkins, 1993; Roth & Meyer,
1995), em excelente acordo com as medidas obtidas pelo COBE. As medidas de CN na Ga xia

constituem uma comprova 0 dos resultados do COBE por um m todo totalmente independente e
forado ambiente local da Terra

Transi es rotacionais moleculares s 0 teis na determina o da temperatura da RCF, pois
os n veis de energia est o0 extremamente pr ximos entre si, fazendo com que a RCF sgja o principal
mecanismo de excita o. Infelizmente, s foram encontrados at  hoje quatro sistemas em absor 0

de QSOs exibindo linhas moleculares. Em um deles foi poss vel derivar T, =4+2K (oerro  3s)

em z=0.89 (Wiklind & Combes, 1996), portanto em acordo com o valor previsto pelo modelo
padr o (T =5.16 K ) apenas no n vel de confian a2s. No entanto, como o par metro de impacto da
ga xia interveniente deve ser pr ximo de zero para que as linhas moleculares sgjam vistas no
espectro do QSO, o cont nuo pode ter sofrido aguma atera o devido a um efeito de lente
gravitacional.

Tendo em vista as dificuldades com as linhas moleculares em sistemas de absor o de
QSOs, costuma-se utilizar outros 2term metros ¢ smicos®, como as linhas de estrutura fina do
carbono neutro e umavez ionizado. Para estes, atemperaturade excita o definidapelaequa 04.4

fica:

_ 2360
® T In[3/(n" /n)]
9125
¢ n[2/(n" /n)]

, (4.5)

onde atemperatura dadaem K.
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A figura 4.3 mostra os valores de T, . obtidos atrav s das linhas de estruturafinado C | e C
I, jJuntamente com areta T =T,(1+ z) prevista pelo modelo padr 0. Como seria de se esperar, todos

0s pontos (com exce o0 daquele obtido atrav s de linhas moleculares) se encontram acima da
temperatura prevista pelo modelo padr o, uma vez que a temperatura de excita o obtida constitui
apenas um limite superior temperatura da RCF. Para os pontos onde aparecem uma seta indicando

para baixo, atemperaturade excita o obtidaem s tamb m um limite superior, umavez que para

aquelasobserva ess foi poss vel colocar um limite superiorem N'/N .

0 1 2 3 4 5
24 — T T — T T 24
| A FIRAS-COBE
22 - A moléculas + n 122
- e |
200 e =t 120
18 - O Ge, Bechtold e Black (1997) - corrigido * - J1s
- - B
16 | E { / 16
14 | 114
X 12 Py 12
|_§ 10[ et 10
8 -8
—T=T,(142)
6r T=T0(1+Z)1'005 46
4 | T:T0(1+Z)1'0.13 | 4
777777 T=T (142)°® J
[ 1+2) 1,
0 [ | ' | ' | ' | ' | ' 0
0 1 2 3 4 5

Fig. 4.3: Limites superioresnatemperatura da RCF.
As barras de erro correspondem a 1s, a0 passo que 0s limites superiores s 0 no nvel de
confian a2s. A reta s lida mostra a previs o dalei de temperatura do modelo padr o. As

retas pontilhadas correspondem previs o de modelos alternativos mais gerais. Adaptado
de Silva (1999).

Modelos cosmol gicos aternativos em que f tons s o criados com a expans 0 do Universo
prev em uma lel de temperatura diferente, resultando num valor menor do que a temperatura

previstapelo modelo padr o (Lima, Silva& Viegas, 2000):

T=T,1+2"", (4.6)

onde O£ bE£1 um par metro a ser gjustado pelas observa es. Limites impostos pela
nucleoss ntese primordia restringem o valor desse par metro para b <0.13 (Birkel & Sarkar,

1997).
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Podemos notar que certos pontos da figura 4.3 encontram-se perigosamente pr ximos da
reta prevista pelo modelo padr o, de modo que qualquer efeito local de excita o a m da RCF
deslocaria 0 ponto para baixo. Resta saber se esses mecanismos adicionais s 0 de intensidade
compar vel  RCF, do contr rio os limites superiores obtidos corresponderiam realmente
temperatura verdadeira da RCF. Para as outras medidas cabe ainda verificar se, a0 levar em
considera 0 todos 0s mecanismos de povoamento dos n veis, 0s pontos desceriam para a reta, ou

se manteriam acima dela para os casos em que s foi poss vel obter limites superioresem T, . 1SsO

S poderia ser feito resolvendo-se as equa es de equil brio estat stico completas e paralelamente
utilizando-se um c¢ digo de fotoioniza o apropriado a fim de determinar as condi es f sicas
presentes nasregi esrespons veis pelas linhas em absor 0.

Ge, Bechtold & Black (1997) utilizaram o ¢ digo de fotoioniza o Cloudy e corrigiram os
efeitos locais na temperatura de excita o, obtendo T =7.921.0K em z=1.9731, em excelente
acordo com o valor T =8.105+0.030K esperado pela lel de temperatura do modelo cosmol gico
padr o.

Vaelembrar que an o-comprova o dale detemperatura(4.1) trarias rias dificuldades ao
modelo padr o do Big Bang, uma vez que mesmo com uma constante cosmol gica diferente de
zero alei detemperaturaprevista amesma.

Por outro lado, a comprova 0 da mesma consistiriaem mais uma forte evid ncia em favor
do modelo padr o com um b nus adicional: umavez que cadaregi 0 em absor 0 Se encontra num
ponto diferente do Universo, ter amos ent 0 comprovado a homogeneidade da RCF.
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A RCEF constitui uma das pe as mais importantes dentro do modelo do Big Bang. V rias de
suas propriedades observadas confirmam dramaticamente a previs o te rica

A sua forma espectral — de fato, o corpo negro mais perfeito que se conhece! — umaforte
evid ncia de que o Universo originou-se num est gio extremamente quente e denso. Desvios de um
espectrot rmico nasdire esde aglomerados de gal xias no ¢ u constituem ainda numa ferramenta

til para investigar suas estruturas, velocidades peculiares ou ainda estimar o valor da constante de
Hubble.

As observa es de suas peguenas anisotropias gudam a entender como se formaram as
estruturas em grande escala no Universo tal qual o conhecemos hoje. O aspecto mais interessante
dessas observa es, no entanto, a possibilidade de atrav s delas virmos a conhecer todos os
par metros cosmol gicos do modelo do Big Bang com uma precis o de cerca de um porcento
dentro dos pr ximos dez anos. A cosmologiaser ent o revolucionarizada, passando de umaci ncia
meramente qualitativa repleta de incertezas paraumaci ncia quantitativa, onde todos os par metros
est o restringidos e bem determinados com alta precis o.

In meras outras quest esdever o encontrar uma resposta:

Qua a natureza da mat ria escura, ela quente ou fria? Qual a contribui 0 de energia
escurano Universo? O cen riodeinfla o v lido? Quando sedeu areioniza o do Universo?

Futuramente, a medida da polariza o da RCF dever vir a auxiliar a responder todas as
guest es, fornecendo uma maneira independente de testarmos os resultados obtidos pelo estudo das
anisotropias.

Finalmente, a lei de temperatura permanece como uma propriedade da RCF ainda n o
verificada observacionalmente. A n o comprova o destalel trarias rias dificuldades ao modelo do

Big Bang, ao passo que asuacomprova oVviriaaadicion -la listadetriunfos) existente.
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