Efecto Sunyaev-Zeldovich Lucia Guaita

Introduccion

Sunyaev y Zeldovich (1968) predijeron que durante €l pasgje a través de un cumulo de galaxias,
algunos fotones de CMB (=Cosmic Microwave Background= radiacién cosmica de fondo) sienten
el scattering Compton de los electrones presentes en el interior del cumulo. En el espectro de cuerpo
negro de la CMB se denotan distorsiones producidas por este fenomeno de scattering (efecto SZ).

El efecto SZ en palabras

La radiacion cosmica de fondo corresponde a los fotones emitidos en la superficie de ultimo
scattering (redshift, z, del orden de 1000). A z mayor, los fotones interacttan por scattering con los
electrones libres (el hidrogeno es casi totalmente ionizado). Por esta razdn su propagacion es
blogqueada y el Universo es opaco a la radiaciéon. Entonces este redshift corresponde como a una
barrera que los fotones deben superar para vigiar libre y a una region en el cual los fotones son
scatterados por ultima vez (superficie de ultimo scattering). A redshift inferior el Universo es
trasparente a la radiacion, es decir los fotones llegan hasta la Tierra, partiendo de la superficie de
ultimo scattering.

Estudios comenzados con Penzias y Wilson (1964-1965) se dan cuenta que la CMB presenta un
espectro de cuerpo negro correspondiente a una temperatura de 3 K (T=2.725 +0.002 K, medicion
mas moderna, Longair), Fig.1 . Las distorciones de este espectro dan informaciénes sobre algunos
particulares procesos fisicos que han ocurrido en el Universo primordial.

Ademas, la CMB puede tener distorsiones, que nacen a causa de la interaccion de tal radiacion y la
materia, por gemplo, al redshift tipico de los cumulos de galaxias. De hecho, aproximadamente el
10% de la masa total de cumulos ricos de galaxias es en forma de plasma cdiente (~10° K, de
observaciones X, por gemplo Leaet al. 1973), Ne = 10 ?—10 3 cm . El scattering Compton entre
los fotones de la CMB y los electrones presentes en el plasma del cumulo puede producir variacion
en temperatura del orden del mK en e espectro de la radiacion de fondo. El efecto SZ, asi
introducido, tiene una componente termica, debida a las velocidades termicas (casuales) de los
electrones gque scatterean y una componente cinetica, causada de la velocidad media del gas del
cumulo con respecto a sistema de referencia de la CMB. La componente termica puede ser usada,
junta con los datos en banda X, para obtener una estima de la constante de Hubble, Ho. La
componente cinetica dala velocidad del cumulo con respecto ala CMB.

Espectro
Laintensidad de la radiacion de fondo sigue laley de cuerpo negro:
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En el limite de bgjas frecuencias, h /KT<<1, se puede aproximar esta expresion, aplicando €l
desarrollo en serie parael exponencidl: e* =1+x+.... . Luego,
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Esta es la aproximacion de Rayleigh-Jeans (R-J), por €l cual laregién del espectro de Planck a bajas
frecuencias esllamada de R-J (Fig.2).

En & scattering Compton, electrones de ata energia interactian con los fotones isotropos de la
radiacion de fondo y estos ultimos ganan energia. Esto se trasmite en un corremiento de la curva de
Planck hasta frecuencias més atas (Fig. 3). Las curvas de cuerpo negro se encuentran a intensidad
més altas a aumentar de la temperatura T (Fig 1). Por eso en laregion de R-J e scattering de los
electrones actlia como se la intensidad fuera emitida por una radiaciéon a temperatura mas baja; a

frecuencias mayores (regién del espectro llamada de Wien), la forma de la curva de cuerpo negro es




como s fuera producida por temperaturas superiores. Entonces midendo la temperatura de la CMB
hacia un lugar lleno de electrones calientes, 1o que se espereria, seria una diminucion de T a bajas
frecuenciasy unamedicion de T superior a3 K a altas frecuencias (Fig. 4).

Ademas, se espera una distorsion mayor donde la densidad de los el ectrones es més grande (centro
del cumulo) y principalmente para cumulos masivos (masas hasta 10™ masas solares).

Derivacion analitica del efecto SZ

Era ya sabido al tiempo en el cual Sunyaev y Zeldovich predicieron el fenomeno, gque la energia
producida, durante la expancién del Universo, hasta un tiempo, t, de 10™° segundos despues del Big
Bang (~300 afios, durante la era de la radiacion) no va a dejar destorciones en la CMB. El plasmay
laradiacion estan en equilibrio termico y e espectro de CMB es de cuerpo negro.

A tiempos mayores de 10'° segundos la interaccion entre la radiacion y los electrones pueden dar
origen adistorciones del la curva de Planck.

Ulteriores cambios en € espectro son producidos, como dicho antes, de la interaccion con los
electrones de un cumulo de galaxias através del scattering Compton.

Efecto termico

+¥
Paralos cumulos de galaxias definimos la profundidad opticade scattering: £ = s n.(l)dl
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S una fraccién del orden de de los fotones (frecuencia ), observados en la direccion de un
cumulo de galaxias, es scatterada por los electrones calientes (KTe » h ) y lafraccion del orden de
(1- ) nolo es, cambialafrecuencia de los fotones individuales. Los fotones en promedio suben sus

energia. Se puede mostrar que:% = 4KT§. En laregion R-J ( h < KT, ) la intensidad y la
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(Fig. 3, Sunyaev 1980a).

Efecto cinetico

Las observaciones en radio del gas caliente en cumulos de galaxias nos permiten medir las
velocidades promedio del gas de electrones calientes con respecto al fondo. Consideramos, entonces
una nube de electrones que se mueven todos juntos con velocidad radial Vr. Estos electrones
scatteran los fotones del fondo y producen un cambio de la temperatura de la radiacion en la

direccién haciala nube: g » - \ﬁz‘T (Repaeli & Lahav 1991); el signo depende de la direccion de
; c

la velocidad (positivo si el cumulo se esta moviendo hacia nosotros) (Sunyaev y Zeldovich, 1980).

Los efectos termico y de velocidad se suman linearmente.

Para analizar cuantitativamente (Sunyaev y Zeldovich ,1968, 1969, 1972, 1980 para €lectrones no
relativistas) las distorciones producidas por el efecto ter mico es necesario partir de la ecuacion que
describe el efecto del scattering sobre la distribucién de energia de los fotones. Pero primero
tenemos que acordanos que en un scattering Compton los fotones no se crean y no se destruyen,
pero cambian sus energias. Por un gas de electrones distribuidos en manera Maxwelliana, con
temperatura mayor de la temperatura de la radiacién y no relativista (KTe « me ¢), la ecuacion de
Kompaneets (1957) describe lainteraccion Compton entre los electrones 'y el campo de raciacion:
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donde n corresponde a numero de ocupacion de los fotones.



Definimos € numero de ocupacién a través de la funcién Fs .Esta describe € numero, N , de
fotones en un elemento del espacio de las fases (espacio de 2*N dimenciones, N espacialesy N en

el espacio de los momentos). Por las tres coordenadas espaciales (X, y, z)=r, e elemento del
2

volumen es d®r d®p con centro en (r,p). Entonces, dNg = F_(r, p,t)d*rd®p, donde srepresenta e
s=1

spin. El numero de ocupacién, ns ,es definido como el producto entre h® yFs
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Sellegaala(3) apartir de:
- lastrasformaciones de Lorentz para el momentum y la energia,
- laecuaciones tipicas del scattering Compton, en e cual un foton choca contre a un electron
fijo. Al final ambas las particulas salen con un angulo diferente con respecto a la direccion
inicial del fotény con un cambio de sus energias.
La (3) corresponde a una ecuacién de difusion, usada como aproximacion de la ecuacion cinetica
t
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donde el cambio de los extremos de integracion significa que a tiempos bajos (tp) la profundidad
optica de scattering Thompson tiene un valor entre 0 y 1; despues, cuando el scattering yano es méas

eficiente es 0. Ademas, definimosz: z= 2—? . Entonces;
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distribucion de Bose-Einstein con  positivo o nulo. La interaccion con los electrones da a los
fotones una distribucién de Bose-Einstein con potencid quimico diferente cero (cero corresponderia
aladistribucion de Planck). De echo por la(5) :
s =0, n= 21 s »l, n=e‘’e”
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En el caso en el cual |atemperatura de |os el ectrones es mucho mayor de la de los fotones, podemos
despreciar ny n? y obtener:
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Sustituimos en esa la exprecién de la distribucién de Planck y derivamos:

2 _ X 2x X
m=%(4x3m+x4ﬂ—? ):iz 4 e —_— 2e . e -
Ty x x X (e -1 (e -1 (e -2
= Lz -4+ e—z_ = LZ -4+X e +1 ;

(e -1 (e -1 (-1 (e -1

gue podemos escribir de nuevo como: Dn = Y€ X e+l
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Se ve que en € limite de R-J, donde x es muy pequefio %DT—T =-2y. Por € coeficiente negativo

hemos demonstrado que latemperaturay laintensidad de la radiacion bajan a frecuencias menores.
A frecuencias grandes, donde y es mucho menor que 1, tal razn es positiva para aproximadamente
X > 4. Calculos més precisos dicen para x > 3.83, es decir frecuencias superiores a como 217 GHz o
1.5 mm.
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A través de |as observaciones se define que latemperaturade RJ (de (2) T, ; = 2(:( 82 = IZ< ) es
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Esto nos dice que la distorsion del espectro de cuerpo negro en laregién de més baja frecuencias es
menor, porque se subtrae por un numero mas pequefio (2 en vez de 4 ). Cuando la distribuciones de
las velocidades de los electrones es isotropa, la distorcion depende de la temperatura de los
el ectrones mismos.
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Lafuncién que describe el efecto cinetico es:
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Esta descripcion no relativista para las dos componentes del efecto es valida para gas a baja
temperatura y frecuencia. Raphaeli (1995a) muestra que tale aproximacion no es bastante precisa,
principamente por dos razones. En primero la profundidad optica en cumulos de galaxias es
pegueiia ( 0.02) asi que la mayor parte de los fotones no son scatterados ninguna vez. En segundo
lugar las velocidades de los electrones en el gas d interior del cumulo son elevadas. Como dijimos



antes T.=108 K, es decir KT del orden de las decenas de KeV. Entonces se necesitan correcciones
relativistas. En Fig. 6 notamos que las diferencias entre los calculos relativista y no-relativista,
crecen a subir de la temperatura de los electrones (variacion relativista de la intensidad es
proporciénal a exp(-1/Te)). Rephaeli parte siempre de las ecuaciones del scattering Compton, pero
con correciones relativista de la distribucién de vel ocidades de |os electrones.

El mismo procedimiento relativista es aplicado a las 2 componentes del efecto.

El valor a cual la temperatura empieza a ser superior al valor promedio en el caso no relativista es
indipendente de la temperatura, x=3.83. Con las correctiones relativistas se obtiene
X 3.83(1+KT/me ¢). Por ejemplo por KT =15 KeV vale 3.94 (Rephaeli 19954).

Las correctiones relativistas (Fig. 6) son usadas cuando son necesarios calculos precisos a altas
frecuencias para la determinacién de parametros cosmol ogicos.

Significado cosmologico de efecto SZ

En suma el efecto SZ esuna prueva de la universalidad de la CMB.

Este efecto es independiente del redshift (en (7) no aparece el parametro redshift). Por estarazony
porque su origen es bien explicada, es muy importante en cosmologia. Gracias a eso este efecto
puede permitir modelar la distribucion de gas caliente, entonces delinear las propriedades de los
cumulosy de estimar los parametros cosmologicos (Ho , por emplo).

Los perfiles de temperatura y densidad del gas en el cumulo son obtenidos a través de las
mediciones en rayos X, que tienen una luminosidad que depende (bremsstrahlung) de Ne % Los
mismos profiles pueden ser determinados a través del efecto SZ en el cual la variacion de densidad
depende solo de la primera potencia del numero de electrones del gas del cumulo Ne, la
incertitumbre que podria contaminar la medicion.

Para cumulos cercanos (z << 0.2), las observaciones en radio X, juntas alas variacién de intensidad
calculada con el efecto SZ, permiten de evaluar la distancia diametro angular, Da (Rephageli 1995a).
En efecto se puede medir la luminosidad superficial, L, del cumulo en rayos X. L tiene una
dependencia del numero de electrones Ne y del redshift. La variacion de intensidad medida por
efecto SZ también tiene una dependencia con Ne. Explicitando Ne( 1) y sustituyendolo en la
exprecion de L, se puede obtener una formula para Da, dependiente solamente de cantidades
observacionales. Por otro lado, teoricamente, Da se expresa en funcion de z, Ho, go. Paraz << 0.2,
Da es aproximado por ¢z / Ho. Entonces se obtiene una evaluacién de Ho, con error del 12% cuando
se desprecia la dependencia con ¢y a z pequefio (60+3 km/sec/Mpc, Carlstrom et al. 2002).

Si el cumulo tiene una velocidad no cero en la direccién de la linea de vision, velocidad peculiar,
existe un efecto SZ cinetico. Es decir, el estudio de esta componente del efecto SZ puede dar
informaciones sobre el movimento del cumulo de galaxias (Rephaeli & Lahav, 1991) . La velocidad
peculiar (radial) del cumulo puede ser descripta através de Vr = ¢z - rHo, donde z es el redshift del
cumulo y r su distancia. Por esa son necesarias mediciones indipendentes de redshift y distancia,
con los errores conectados. Utilizando €l efecto SZ cinetico, no se necesitan otros indicadores de
distancia (la distancia no es un parametro que da errores, porque el efecto no depende de z). El
problema, sin embargo, es que €l efecto cinetico es muy pequefio en comparacién con el termico, es
decir Dl i < Dl mico P&r@ velocidades menores que el orden de 10° km/s (Sunyaev & Zeldovich,

1980b). Entonces son necesarios metodos para separar 10s dos efectos. Igualando las curvas h(x) y
g(x) (proporcionales a las variaciones de intensidades) y considerando la exprecién de la variacion
de intensidad causada por €l efecto cinetico, se puede entender cual debe ser la velocidad feculiar
del cumulo a la cual el efecto cinetico empeza a ser dominante sobre el termico (10° km/s).
Entonces a través del efecto SZ cinetico se pueden calcular velocidades para cumulos de Vr > 10°
km/s.



Observaciones del efecto SZ
Las observaciones de la variaciéon de intensidad debida al efecto SZ son hechas en el rango de
frecuencia tipico de la observaciones de la CMB (ver Fig. 1). La posibles fuentes de errores en la
observacion del fenomeno son:

- distorsionesintrinsecas de laCMB;

- presenciade fuentes radio (longitud de onda comparable);

- polvo extragalactico;

- emision de laatmosfera
Las observaciones son diferenciales, tomando la sefiad de CMB, que llega de regiones |gjanas de un
cumulo y detras de eso.
El primer instrumento fue el telescopio SUZIE (Sunyaev-Zeldovich Infrared Experiment), que midio
a 140, 218, 270 GHz, aprovechando la rotacion de la Tierra para tomar luz de dos regiones de cielo
diferentes (resulta en una alta razén sefia sobre ruido).
Otros telescopios son: BIMA (Berkley Illinois Maryland Associacion) , 30 GHz, OVRO (Owens
Valley Radio Observatory), 5 metros, 32 GHz, SEST (15 metros), IRAM (30 metros), 140 GHz...
De la observaciones se obtienen imagenes como Fig 7. En esta imagen son representadas
mediciones de cumul os a diferente redshift. Se nota como el efecto no depende de z.
Los colores de las figuras indican la variacion de laintensidad de laradiacion de la CMB, que llega
detras de un cumulo.El color mas fuerte es tipico de una | mas fuerte y es puesto a centro del
cumulo.
La Fig. 8 representa el efecto SZ medido para el cumulo de galaxias Abell 2163. Los puntos
observacionales son obtenidos con BIMA (eso a 30 GHz), SuZIE (esoa a 140, 218, 270 GHz). La
curva continua representa la mejor interpolacion a los efectos termico y cinetico juntos. La linea a
puntos representa la componente cinetica solamente y la linea a trazos la componente termica
solamente (Carlstrom et al. 2002). Se denota como €l efecto cinetico es mucho menos dominante
gue €l termico.
Una formula util para evaluar a través de las observaciones la variacion de temperatura debita al
efecto SZ es:

DT 3
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Para el cumulo CL0016+16 la temperatura (K) de los electrones es determinada por la medicion en
radio-X (1.6 10° K), L (cm) es determinada a través del tamafio angular del cumulo (1 Mpc) y e
redshift es igual a0.541, la densidad (cm ) de electrones es del orden de 10 cm . Entonces se
evalua una variacion en temperatura del orden del 10° K, en particular 0.7 mK (Tom Wilson, ESO
lecture).
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Fig. 1 Espectro de cuerpo negro en funcion de la temperatura. Paratemperature de 3 K si observa e
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Fig 3 Carlstrom et al., Annual Reviews of Astronomy & Astrophysics vol 40, pg 643, 2002;

simulacién con cumul o ficticio de masa 1000 veces superior ala de un cumulo tipico.

Lalineaatrazos eslacurvadel espectro di Planck dela CMB sin distorciones. La curva continua es

el resultado de lainteraccion de la radiacion con el cumulo.
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Fig. 4 Esquema del andamento de la temperatura con respecto a la constante de 3 K (linea atrazos),
por contaminacion del efecto SZ. A altas frecuencias, la temperatura medida vuelve a ser superior al
valor standard.
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Fig. 6 Variacion de laintensidad de la radiacién de cuerpo negro en funcién del parametro x. Las
curvas tienen un numero, correspondiente a KT¢=5, 10, 15 KeV. Las més delgadas son
relativas al limite no relativista, las otras a relativista (Rephaeli 19959). La diferenciaentre las
curvas crece con latemperatura de los el ectrones
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Fig. 7 (Carlstrom et al. 2002) Efecto SZ para 6 cumulos de galaxias. Se puede notar la
indipendencia del redshift y el aumento de la variacion de laintensidad hacia el centro del cumulo.
El elipse blanco representa la dimencién sel haz de antena (instrumento de la observacion radio)

usado paralamedicién. La lineas continuas son a 2




Fig. 8 (Carlstron et a. 2002)Variacion de intensidad en funcién de la frecuencia debido a efecto SZ
para el cumulo Abell 2163. De lamejor interpolacion de los datos medidos se puede separar la
contribucion termicay cinetica del efecto.
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