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Concertos uters de relatundade geral

Relatividade geral: gravidade ¢ geometria!
Massa/energia determina a geometria do espaco

Geometria do espaco determinar o movimento de massa/energia

Dinamica

Equacoes de Einstein

G, =8rG1,,
G.eorr;e’criai 'I | |

. Componentes
Como o universo expande




Cinemdatica e Dinamica do unwerso

Homogéneo e

Universo homogéneo 1SOtropico Expansao do
(Fundo cosmologico) » T UNIVerso
Fluido perteito
Cinematica Dinamica Equagies de Friedmann
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_ o o quagdo da continurdade:
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Dindmica - Equagdo de Friedmann ) et de cnersin
P(t) : pressao
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Crédito: D. Baumann K j
IO- 1+ 3H (/0 4 P) — 0 Lquacdo da continuidade:

conservagdo da densidade de energia

As equacoes de Friedmann dependem das propriedades do fluido (p, p) e da curvatura do universo.

A evolucao do fator de escala depende das caracteristicas do fluido presente no universo!



Dindmica - Equagdo de Friedmann

p(t) : densidade de energia
P(t) : pressao
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RELATIVE BRIGHTNESS OF SUPERNOVAE: Eternal expansion Iz
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As equacoes de Friedmann dependem das propriedades do fluido (p, p) e da

curvatura do universo.

!—l

=)
|

=)

d é 0.5

"I e@\e"’@ éf @ 1;:

~ Vs ° ° O f- 9

A evolucao do fator de escala depende das caracteristicas do fluido presente no o $ .
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Dindmica - Equagdo de Friedmann

p(t) : densidade de energia
P(t) : pressao
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As equacoes de Friedmann dependem das propriedades do fluido (p, p) e da

curvatura do universo.
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Dindmica - Equagdo de Friedmann
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p+3H(p+P)=0

As equacoes de Friedmann dependem das propriedades do fluido (p, p) e da

curvatura do universo.

A evolucao do fator de escala depende das caracteristicas do fluido presente no

universo!

p(t) : densidade de energia

P(t) : pressao

Lquacoes de Friedmann
(ou Friedmann - Lemaitre)
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Dindmaca - Equagao de Friedmann
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As equacoes de Friedmann (e da continuidade) sao um sistema de equacoes que nos fornecem a dinamica de a(?), p(t) e p(t).

Contudo, para sua total determinacao ¢ necessario um sistema com trés equacoes linearmente independentes.

Precisamos ainda colocar a informacao referente a caracteristica do fluido presente.

Como podemos ver acima, cada fluido induzira uma diferente comportamento do universo.



Objetwo dessa aula:

l.
- Descrever como ¢ a expansao do universo

para cada componente presente nele radiation era N matter era dark energy era N
- Entender como fo1 a expansao do universo Oy = Q0 + Q0+ Qe
2.
- Dado 1sso, vamos mostrar qual ¢ o modelo cosmologico padrao (MGP) ou modelo do Big Bang quente
3.

- Vamos estudar os momentos mais importantes do universo, que nos deram as estruturas que temos

hoje



Componentes do universo

Para descrevermos o universo homogéneo, nds usamos fluidos perfeitos, regidos pela equacao:
p+3H(p+P)=0

Fluido cosmol6gicos sao descritos por uma equacdao de estado constante

Dessa maneira, podemos resolver a equagao dos fluidos:

. —3(1 + w)g — | px g 30w
0 a




UNWerso

Matéria escura

Energia escura

e R 5
69% e _

Photons l

\ Buracos negros I

Crédito: Science/AAAS

(Cada componente evolve e leva a uma expansao do universo diferente.

Vamos estudar como cada componente do nosso universo evolui.



Matén
atera
Materia ¢ um fluido caracterizado por:

Frio: se move com velocidade muito menor que ¢

Crédito: D. Baumann

Pressao zero: sotre atracao gravitacional, aglomera



Maténa

Materia ¢ um fluido sem pressao (@ = 0):

Inserindo na eq. de Friedmann, temos que a matéria evolur como:

N\ 2
a
(—) oc,aoca_3 E— a o t2/3
a

No nosso universo, 2 componentes se comportam como mateéria:

matéria escura (25% do total - 85% da matéria) e a matéria ordinaria (5% do total - 15 da matéra).



Radiagao
Radiacao ¢ um fluido:

Relativistico: se move com velocidade ¢

Também chamado de matéria relativistica.



Radiagao

Radiacao ¢ um fluido relativistico (w = 1/3):

Crédito: D. Baumann
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Radiacao domina a evolucao do universo inicialmente, antes da matéria.



Maténa e Radiagao

radiation era matter era
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Lneraia escura

Dados nos indicam que o universo esta expandindo de maneira acelerada a > ()
Aceleracao ExV
on
d 47TG p 1 Creédito: D. Baumann
= (p+3p) | > 0 w==<—=
a 3 P 3
—

A componente que ¢ a fonte dessa
aceleracao, chamamos de energia escura

a <0 a > 0
Expansao desacelera Expansao acelera
1 1
P>——p P < —=p

3 3



Lneraia escura

a < 0 a > 0
Expansao desacelera Expansao acelera ExV
1 1
P> —— P < ——
3'0 3'0
Dados nos indicam que o universo esta expandindo de maneira acelerada a > (O
Aceleracao
)
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al g TR p 3
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A componente que ¢ a fonte dessa
aceleracao, chamamos de energia escura



Lneraia escura

Dados nos indicam que o universo esta expandindo de maneira acelerada a > ()
Aceleracao ExV
on
d 47TG p 1 Creédito: D. Baumann
= (p+3p) | > 0 w==<—=
a 3 P 3
—

A componente que ¢ a fonte dessa
aceleracao, chamamos de energia escura

Constante cosmoldgica

Const. cosmologica (éL

2
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Maténa, Radiagdo e Energia escura

radiation era matter era  dark energy era
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Perguntas?



Sumdnio

Homogéneo e

Universo homogéneo 1S0trop1Cco
(Fundo cosmologico) T
Fluido perteito

Componentes fo universo

radiation era matter era  dark energy era
> > >
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Expansao do
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O modelo cosmoldgico padrao



Modelo cosmoldgico padrao

O MCP nao s6 descreve a evolugcao e composicao do nosso universo, mas explica o universo que temos hoje.
Ele também 1nclu1 o modelo padrao das particulas elementares e explica a evolucao e formacao das particulas e

estruturas que temos hoje.

aka. ACDM model

: , . , . . Parametrization: 6 parameters
2 pilares teoricos: 3 pilares observacionais:

- Le1 de Hubble - Yy

Lemaitre

- Relatividade Geral

T Matérig Atomica
+ Energia escura R 1}

- Principio Cosmologico - Nucleossintese 69% 0.0 I

\ Photons l
Buracos negros I

- Radiacao Cosmica de

Fundo

Crédito: Science/AAAS

Historia térmica

Standard Model of Elementary Particles
i matt three generati antimatter i
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Modelo cosmolégico padrao - Modelo do Big Bang quente

O
o "
° ./' — O
e ;/./‘\ t\, ’\o\’ 2. o O ©
O .\’ﬁp O v e ® ® O &
\ @ o

Big Bang

Se 0 universo esta em expansao, 1sso quer dizer anteriormente sua energla estava
contida em uma regiao muito pequena, quente e densa.



Modelo cosmoldgico padrao

radiation era matter era  dark energy era
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Modelo cosmolégico padrao - Modelo do Big Bang quente
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Big Bang

Se 0 universo esta em expansao, 1sso quer dizer anteriormente sua energla estava
contida em uma regiao muito pequena, quente e densa.
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Modelo cosmolégico padrao - Modelo do Big Bang quente
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passado futuro
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Mais Mais
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Modelo cosmolégico padrao - Modelo do Big Bang quente
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Big Bang

Universo que comecou de uma regiao quente e densa, Big Bang, e se expandindo e estriando.
Ele ¢ composto por radiacao, neutrinos, matéria escura, barions e energia escura.
Hoje em dia, ¢ dominado pela energia escura, que leva a uma expansao acelerada.

Ele explica a evolucao das estruturas do universo (a partir de pequenas perturbagoes 1niciais) e a formacao e
abundancia dos elementos presentes no nosso universo (MP das particulas elementares).

Origem dessas perturbagoes?
ACDM: parametriza esse modelo padrao usando 6 parametros! Aula 4



Modelo cosmoldgico padrao

O MCP nao s6 descreve a evolugcao e composicao do nosso universo, mas explica o universo que temos hoje.
Ele também 1nclu1 o modelo padrao das particulas elementares e explica a evolucao e formacao das particulas e

estruturas que temos hoje.

2 pilares teoricos:

- Relatividade Geral

- Principio Cosmologico

Modelo padrao das particulas elementares

v

3 pilares observacionais:

- Le1 de Hubble - /

Lemaitre
- Nucleossintese

- Radiacao Cosmica de

Fundo

Standard Model of Elementary Particles
ions att three generations of antimatter i

(elementary fermions)

eeeeeeeee
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eeeeeeeeeeee

w8

P

muon

tau

aka. ACDM model

Parametrization: 6 parameters

Matéria escura J
25%

I o = Matérig Atomica &

Energia escura ’5°/o Neutrinos _

69%
Photons l

\ Buracos negros I

Crédito: Science/AAAS
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Hstona térnuca do unwerso

(Queremos descrever aqui os principais momentos da historia térmica do universo.

nosso cone de luz

AN
\\
---- e o 0
B A hoje
aceleracao !
recente {  2=2-10
{ formacao das
galaxlas
era da matéria i !
3 < z=1000-1400
" recemblnacao/
desacoplamento
era de radiagao g
T 7 t-200seg
" " nucleossintese
-32
t~10 seg
final da inflacac
superficie de Ultimo
espalhamenio
A
. //
N |/ -43
\V/ 1-10 seg
final da era de Planck
292?

Crédito: Ronaldo de Souza



Hstona térmuca do

O universo “comecou’ quente e denso — Conforme ele esfria, as estruturas que conhecemos se formam

MCP

107%s 10 ps 1s 3 min 370 000 yrs 1 billion yrs

Era de Transicao de Desacoplamento Desacoplamento Formacao das
. BBN ,
Planck fase da QCD dos neutrinos dos f6tons estruturas
Crédito: D. Baumann
passado futuro
tempo

| ———femperatura
Mais Mais

quente fr1o



Hstonia térmaca do unierso

107%s 10 us ls 3 min 370 000 yrs 1 billion yrs

Era de ITransicao de Desacoplamento BEBN Desacoplamento Formacao das
Planck fase da QCD dos neutrinos dos fotons estruturas

Crédito: D. Baumann

* (maior parte) comprovados observacionalmente por observacoes independentes



Era de Planck < 10-%3 g

Periodo do comeco do universo até t ~ 107*s, com T ~ 10°% K ~ 10*” GeV

Esse periodo NAO ¢ descrito pelo MCP!

Ainda pouco entendimento do que acontece nesse periodo: teoria da relatividade geral nao tem mais
validade e os efeitos quanticos dominam - gravidade quantica (?)

passado futuro
tempo
10~% s
+t--— | ———leMpETatura
Mais Mais

quente fr10



t ~ 10719

O universo tem guase a mesma quantidade de matéria e anti-matéria

o o o © g} P Conforme o universo expande e
® ¢ — esiria,
° - s » B .
® o ® O + o o O — b matéria e antimatéria se aniquilam
® o o o® o ] e
@ o o O
matéria
1,000 000 001 1,000 000 000
Inicialmente, mais matéria que anti-matéria > Explicacao amda desconhecida’
’ 1 ' NAO ¢ parte do MCP
Assimetria necessaria para existirmos!
passado futuro
~ 10~ 19
4— temperatura
Mais Mais

quente frio Baseado em: D. Baumann



—O
(Quarks e gluons condensam dento do nucleo t ~ 10 "s

proton

O
P B
o
S o0 ®
o o,
O
Plasma (“sopa”)
primordial em que Protons e neutrons se
quarks, gluons e radiacao i '
estao acoplados - OT At
equilibrio térmico
tempo
t ~107°s
— s {@TIPETALUTA

Era da radia(;ao Crédito: D. Baumann



Nucleossintese (Big Bang nucleosynthesis - BBN) [ ~ 3min

. 8 9
Elementos leves (H, He e L) se formam 1I'~10° = 10" K

Com a combinacao dos
protons e neutrons, oS
elementos como H, He,
deutério e Li se formam.

Plasma (“sopa”) de
protons, neutrons €
radiacao acoplados

4+ s {@TIPETATUTA

Era da radia(;ao Crédito: D. Baumann



Nucleossintese (Big Bang nucleosynthesis - BBN)

Elementos leves (H, He e L) se formam

Plasma (“sopa”) de
protons, neutrons €
radiacao acoplados

Era da radiacao

t ~ 3min

T ~10° — 107K

- BBN prediz a abundancia correta
dos elementos leves

- Elementos mais pesados sao
formados nas estrelas

temperatura

Crédito: D. Baumann



Radiacio — Matéria t ~ 50000s

Zeq ~ 3500
radiation era matter era
> >
30 I I | I
1077 | —
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@ |
T oL ' 4 -
- P X @
10° —
1 L
Z >
_ an
107" |- A | | L O | .
10~ 10 1078 107° 10~* 10~

_—t——————p tempo

t ~ 50000 s

temperatura

Era da radiagao Era da matéria Crédito: D. Baumann



t ~ 370000 yTs

Recombinacao e desacoplamento do f6tons

1 ~ 3000 K

He atom

Fotons se propagam
livremente

AN P

Atomos se formam!

Plasma (“sopa”) de H, He, elétrons e
Elétrons se ligam ao ntcleo do H e

radiacao acoplados - eq. T'érmico
- Universo € opaco: radiacao nao do He
consegue escapar!
tempo
Zrec T 1300 Zdes ™ 1100
-— e —lempETatura

Crédito: D. Baumann

Era da radiacao Era da matéria



Recombinacio e desacoplamento do fétons t ~ 370000 yrs

1T~ 3000 K

Crédito: S. Driver

Fotons se propagam

W} livremente

H atom@

hydrogen plasma atomic hydrogen )
Plasma (“sopa”) de H, He, elétrons e Atomos se formam!
radiacao acoplados - eq. 1'érmico Elétrons se ligam ao ntcleo do H e
- Universo € opaco: radiagao nao do He

consegue escapar!

tempo
Zrec T 1300 Zdes ™ 1100

G

Era da radiacao Era da matéeria

temperatura



t ~ 370000 yTs

Recombinacao e desacoplamento do f6tons

1 ~ 3000 K

He atom

Fotons se propagam
livremente

AN P

Atomos se formam!

Plasma (“sopa”) de H, He, elétrons e
Elétrons se ligam ao ntcleo do H e

radiacao acoplados - eq. T'érmico
- Universo € opaco: radiacao nao do He
consegue escapar!
tempo
Zrec T 1300 Zdes ™ 1100
-— e —lempETatura

Crédito: D. Baumann

Era da radiacao Era da matéria



Esses totons sao a primeira luz que vemos do universo...

Crédito: D. Baumann

... € nos dizem como era o universo em tempos 1niclais



Radiacao Cosmica de Fundo (CMB em inglés)

Dada expansao do universo, observamos esses fotons na faixa de
microondas.
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ing

de Fundo (CMB em
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Radiacao G

Crédito: ESA

| para a

formacao das estruturas do universo.

1CA0 1nicla

Temperatura 2.7 K. Pequenas perturbacoes - cond



Formacao das estrelas e galaxias t 2 1billion yrs

Credit: AARON SMITH/TACC/UT-AUSTIN . Credit: NASA and ESA

e —————————————————————— . { T O
t = 1billion yrs

temperatura

EI‘a da matéria Crédito: D. Baumann



Dominacao da energia escura z <1

radiation era R matter era dark energy era R
1030 N | | - | | | )
I |
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107" 100®*  10° 100* 1077 1 10 10°

tempo
z <1
< . ——{eMPETatura

Era da radiacao Fra da maténa Era da energia escura Crédito: D. Baumann



Hstona térmuca do

MCP
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Testes do MCP

» Comprovados observacionalmente por observacoes independentes
e Formam a base do MCP - pilares observacionais



Lei de Hubble-l.emaitre - Abundancia dos Radiacao Gosmica de
Expansao do universo elementos leves Fundo

Astronomy Today
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Sumdnrio - Aula 2

Modelo cosmologico padrao - Big Bang quente

O MCP descreve a evolucao e composicao do nosso
universo, incluindo o modelo padrao das particulas
elementares, explicando a evolucao e formacao das
particulas e estruturas que temos hoje.

Historna térmica do universo

10 us

2 pilares teoricos:

- Relatividade

(Geral

- Principio

Cosmologico

3 pilares obs:
Lei de Hubble -

Lemaitre

Nucleossintese

Radiacao Gosmica
de Fundo

* Também apresenta problemas

- Aula 4
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Estudamos em aulas | e 2 a parte homogénea do universo, que determina sua evolucao Estruturas

Na aula 3, vamos estudar a parte nao -homogénea, responsavel pelas estruturas que vemos hoje no universo

107 %% s 370 000 yrs | billion yrs

Aula 3

Condl(;o?s Iniciais RCF
Perturbacoes 1niciais
P
Aula 4 Pequenas perturbacoes dia

Galaxias, estrelas, ...
estruturas que vemos hoje em



Shdes extra



