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Capitulo 18

COSMOLOGIA

Nés dedicaremos esse capitulo ao estudo das maiores estruturas do Universo,
evidéncias para a expansao césmica e os modelos que descrevem a origem e a evolucao
do Universo. Os tépicos abordados serdo os seguintes:

COSMOLOGIA
AS MAIORES ESTRUTURAS DO UNIVERSO
PRINCIPIO COSMOLOGICO
EXPANSAO COSMICA
O Paradoxo de Olbers
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COSMOLOGIA

AS MAIORES ESTRUTURAS DO UNIVERSO

O Universo apresenta estruturas em todas as escalas: particulas sub-atdmicas
formam nlcleos que formam atomos que formam planetas e estrelas. Estas formam
aglomerados de estrelas e galaxias, que por sua vez formam aglomerados de galaxias,
super-aglomerados e estruturas ainda maiores, vazios, filamentos e muralhas de galaxias.
Dos prétons em um atomo até as galdxias da Grande Muralha podemos tracar uma
hierarquia de aglomeracdo da matéria das escalas menores até as maiores. A pergunta que
surge € entdo: a aglomeracao tem um final? Ha uma escala a partir da qual o Universo é
mais homogéneo e sem estruturas? Apesar do descrito acima a resposta € sim, existe.

Sabemos que amostras grandes de galéxias, para as quais “redshifts” foram
determinados, revelaram estruturas de tamanhos até 200 Mpc. Embora estas cubram uma
area enorme no céu e um grande volume, estes estudos ainda séo relativamente locais, no
sentido de que nao chegam até grandes distancias.
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Figura 1 — Formag&o da estrutura do Universo

Uma outra alternativa é estudar um campo bem pequeno, mas obter “redshifts” de
galaxias a distancias bem maiores. Este tipo de estudo é chamado de "pencil-beam" e se
estende até galaxias a grandes distancias (aproximadamente 2000 Mpc). Este tipo de
estudo mostra que as galaxias parecem se distribuir em estruturas que tém no maximo de
100 a 200 Mpc de diametro, com “vazios” entre elas. Os dados sugerem que as estruturas
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do Universo tem no maximo este tamanho.

Baseados nesta observacdo os astrobnomos entdo concluiram que o Universo deve
ser homogéneo em escalas maiores que 200 Mpc. Isto quer dizer que se tomamos um cubo
de 300 Mpc, por exemplo, e o colocamos em um lugar qualquer do Universo,
encontraremos cerca de 100000 galaxias (ndo incluindo as galaxias anas), um numero
parecido com o0 que encontrariamos, se o cubo fosse colocado em qualquer outro lugar do
Universo.

PRINCIPIO COSMOLOGICO

A homogeneidade do Universo € a primeira das duas grandes suposi¢cdes que 0
cosmologista (0 astronomo que estuda o Universo em grande escala e a dinamica do
Universo como um todo) faz quando estuda o Universo em grande escala. Observages
sugerem que esta suposicao pode ser verdadeira, mas ela ndo € provada. Outra suposi¢cao
feita, suportada por evidéncias observacionais e suporte teérico é que o Universo é
isotrépico, ou seja, ele parece igual em qualquer direcdo que se olhe. Ha varias evidéncias
observacionais que provam que a hipotese de isotropia € correta. Fora as regides
obscurecidas da nossa Galaxia, o Universo realmente parece similar em todas as dire¢es,
em qualquer comprimento de onda, se olharmos distante o bastante. Em outras palavras,
gualquer amostra "pencil-beam" no céu vai revelar aproximadamente 0 mesmo nimero de

galaxias em qualquer area do céu que olharmos.

As suposicdes de que o Universo € homogéneo e isotropico formam a fundacéo da
Cosmologia Moderna, denominadas conjuntamente de "O Principio Cosmoldgico".
Cosmologia € a parte da Astronomia que estuda as estruturas e evolucéo do Universo.

Ninguém sabe se o principio cosmoldgico € realmente correto. Tudo que podemos
dizer € que até agora 0s astrdbnomos encontram que ele é consistente com as observacoes.
NGs entdo suporemos que este principio é verdadeiro.

O Principio Cosmoldgico tem implicagBes importantes. Por exemplo, ele implica que
o Universo ndo tem uma extremidade, pois isto faria com que a suposicdo de
homogeneidade fosse violada. Também implica que ndo existe um centro ou a Suposi¢ao
de que o Universo € igual em todas as direcBes (isotropia) ndo seria correta. Logo, este
simples principio limita a geometria geral do Universo.
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EXPANSAO COSMICA

O Paradoxo de Olbers

Toda vez que olhamos para o céu a noite e verificamos que o céu é escuro, estamos
fazendo uma observacéo cosmoldgica profunda. Aqui vai a explicacdo do porqué disto.

De acordo com o Principio Cosmolégico, o Universo é homogéneo e isotropico.
Suponhamos, por um momento, que este seja também infinito em sua extensdo espacial e
gue ndo se mude com o tempo - exatamente a visdo que se tinha do Universo na primeira
parte do século 20. Na média, entdo, o Universo seria uniformemente povoado com
galaxias repletas de estrelas. Neste caso, quando olhamos a noite, nossa vista tem que
eventualmente encontrar uma estrela. A estrela pode estar a uma distancia enorme, em
uma galaxia muito distante, mas as leis da probabilidade ditam que, mais cedo ou mais
tarde, qualquer linha de visada cruzaria a superficie de uma estrela. Este fato tem uma
implicagcdo dramatica: ndo importa onde se olha, o céu deveria parecer tdo brilhante como a
superficie de uma estrela, o céu deveria ser tdo brilhante como o Sol! A diferenga Gbvia
entre esta predicao e a realidade é o que foi chamado de Paradoxo de Olbers, em honra ao
astrbnomo alemao do final do século 19, Heinrich Olbers, que popularizou esta idéia.

Qual a resolucéo deste paradoxo? Por que o céu € escuro a noite? Tendo aceito 0
Principio Cosmoldgico, nds acreditamos que o Universo seja homogéneo e isotrépico. Nos
temos que concluir, entdo, que uma ou as duas outras suposicdes sejam errbneas. Ou 0
Universo é finito, em extensdo e/ou evolui com o0 tempo. A resolu¢do do paradoxo esta
intimamente ligada com o comportamento do Universo em grandes escalas.

A Lei de Hubble e o Big Bang

Todas as galdxias no Universo estdo se afastando de nés em um movimento
descrito pela lei de Hubble. Esta relagdo tem uma importancia muito maior que
simplesmente a de determinacéo de distancias para objetos como galaxias e quasares.

Suponhamos que as velocidades de recessdo das galaxias se mantiveram
constantes desde o “Big Bang”. Quanto tempo levaria para que qualquer galaxia chegasse a
distancia onde esta hoje? A distancia segue a lei de Hubble. O tempo é simplesmente a
distancia viajada dividida pela velocidade. Podemos dizer que tempo = distancia/velocidade
= distancia/(Ho x distancia), usando a lei de Hubble para a velocidade. Logo o tempo é



ﬁ 203
wObservatérios Virtuais - Fundamentos de Astronomia - Cap. 18 (C. Oliveira & V.Jatenco-Pereira) WTAE

simplesmente 1/Ho. Para um Ho de 75 km/s/Mpc, este tempo é da ordem de 13 bilh&es de
anos. O tempo é independente da distancia. Galaxias que estdo duas vezes mais distantes
tem velocidade duas vezes maior e portanto o tempo que elas levaram para chegar até a
distancia em que estdo agora também é o mesmo.

A lei de Hubble entdo diz que h4 13 bilhdes de anos atrds todas as galaxias do
Universo estavam em um mesmo ponto, juntas. Os astrénomos, na verdade, acreditam que
nao sé as galaxias, mas também toda a radiacdo e matéria, tudo, estava confinado em um
ponto naquele instante. A partir dai o que aconteceu é que este ponto “explodiu”, fazendo a
matéria expandir para todos os lados, a grandes velocidades. As posi¢des e velocidades
atuais das galaxias sao decorrentes daquele primeiro impulso. Esta exploséo, que marca o
comeco do Universo, é chamada de "Big Bang".

Como dito acima, medindo a constante de Hubble, Ho, podemos entdo deduzir a
idade do Universo. Esta medida é portanto incerta, ndo s6 porque Ho ndo € conhecido
exatamente, como também porque a suposicdo de que a velocidade de recessdo é
constante ndo é correta. Na verdade, acredita-se que as galaxias tinham velocidades mais
altas no passado e vém se desacelerando pelos efeitos da gravidade. Os detalhes deste
processo serdo refinados mas o importante € entender que o fato critico € que a idade do
Universo é finita.

Esta é a explicacdo do porque do céu ser escuro a noite. O paradoxo de Olbers
pode ser resolvido pela evolucdo do Universo. N0s vemos uma parte finita do Universo, a
regido dentro de aproximadamente 13 bilhdes de anos de nés. O que esta além disto nos
nao sabemos, esta luz ainda néo teve tempo de chegar até nos.

O BIG BANG

NOs sabemos quando o Big Bang ocorreu. Mas existe alguma maneira de dizer
onde este ocorreu? O principio cosmoldgico diz que o Universo é o mesmo em todos 0s
lugares. Mas a Lei de Hubble, a expressao para a velocidade de recessdo das galaxias,
implica que todas as galaxias se criaram de um ponto em um dado momento no passado.
Este ponto ndo era entdo diferente do resto do Universo, violando a suposicdo de
homogeneidade expressa pelo principio cosmoldgico? A resposta é NAO.

Para entender porque ndo ha um “centro” para a expansao temos que mudar um
pouco a nossa percepcdo do Universo. Se considerarmos que o Big Bang foi
simplesmente uma explosdo enorme que varreu a matéria para dentro do espaco e
formou as galdxias que vemos, neste caso deve existir um centro e uma borda e o
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principio cosmoldgico ndo pode ser aplicado. Mas o Big Bang nao foi uma explosdo em
um Universo vazio. A Unica maneira que podemos ter ao mesmo tempo a Lei de Hubble e
o principio cosmolégico respeitados seria se o Big Bang tivesse envolvido o Universo
inteiro, e ndo s6 a matéria e radiacdo dentro dele. Em outras palavras, as galaxias nao se
expandiram dentro do resto do Universo. O Universo em si se expandiu e estd se
expandindo. Como passas em um bolo dentro de um forno, que se distanciam a medida
gue o bolo cresce, as galaxias estao simplesmente sendo levadas com o movimento geral
do Universo.

Agora entdo entendemos que a lei de Hubble descreve a expansao do Universo
como um todo. Temos que entdo reconhecer também que ndo existe espaco além das
galaxias dentro do qual elas se expandem. No momento do Big Bang, as galaxias néo
residiam em um ponto localizado em um lugar definido dentro do Universo. O Universo
como um todo era um ponto. Este ponto de nenhuma maneira era diferente do resto do
Universo. Ele ERA o Universo. Portanto, ndo havia nenhum ponto onde o Big Bang
ocorreu - este ocorreu em todos os lugares de uma vez so.

Para entender melhor estas idéias, imaginem um baldo com moedas coladas a sua
superficie. As moedas representam galadxias e a superficie bi-dimensional do balédo
representa uma analogia com o nosso Universo tridimensional. O principio cosmologico
se aplica aqui porque todo ponto do baldo parece igual a qualquer outro. Imagine que
vocé reside em uma das galaxias (moedas) deste baldo. A medida que o baldo é inflado
vocé veria outras galaxias se distanciando de vocé. As moedas mais distantes da sua, se
distanciam mais rapidamente. Note que as moedas nao se expandem juntamente com o
baldo, da mesma maneira que galaxias, estrelas e pessoas também ndo se expandem
com o Universo.

Figura 2- Model o das contas em um bal&o para explicacdo do
nrocessn de exnansin do Lniversn

N&o importa em qual galaxia vocé esta, as outras galaxias estardo se afastando do
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seu sistema. Isto forma a base do principio cosmolégico: nenhum observador em nenhum
lugar tem uma posicéo privilegiada. Nao existe centro da expansao e nao ha posicdo que
possa ser identificada como aquela onde o Universo comecou. Todos vém uma expansao
geral descrita pela lei de Hubble, com a mesma constante de Hubble em todos os casos.

Agora imagine que vocé deixa o baldo esvaziar de uma so vez. Isto se compararia
ao nosso Universo voltando a sua forma original, com o tempo voltando ao passado, em
direcdo ao Big Bang. Todas as moedas chegariam no mesmo lugar, ao mesmo tempo, o
momento quando o baldo atinge um tamanho “zero”. Mas nao se poderia encontrar nem
um ponto no baldo que se pudesse dizer que € o local onde isto ocorre. O baldo inteiro
evolui de um ponto, da mesma forma que o Big Bang envolveu o Universo todo e evoluiu
de um ponto.

“Redshift” Cosmolégico

Esta visdo do Universo em expansao requer que nés reinterpretemos o conceito de
“redshift” cosmologico. Até agora nés temos explicado o “redshift” de galdxias como um
desvio de Doppler, como conseqiiéncia do movimento relativo destas em relacdo a nos.
Mas agora sabemos que o “redshift” cosmologico € na verdade uma conseqiéncia da
expansdo do Universo. O “redshift” de um féton mede quanto o Universo se expandiu

desde o momento que aquele féton foi emitido.
Destino do Universo

Atualmente o Universo esta se expandindo. Esta expansao vai continuar sempre?
Se ndo for, 0 que acontecera entdo? E quando? Estas questdes sdo fundamentais para o
entendimento do destino do Universo. N0s podemos tentar responder estas perguntas
atacando um problema mais simples e mais familiar que é o seguinte.

tamanho do Unlwrio
tamanha do Unlwrio

tamanie do Unlwrio

tempo

[21) (]

Figura 3 — Tamanho do Universo x tempo (&) Universo fechado, (b) ciclico, periodo de expansao
e contracan. () aherto. exnan<sin infinita
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Densidade Critica

Considere um foguete lancado da superficie de um planeta. Como sera o
movimento deste foguete? Ha duas possibilidades, dependendo da velocidade inicial do
foguete. Se a velocidade de lancamento € grande o bastante, o foguete excedera a
velocidade de escape do planeta e nunca mais voltara a sua superficie. A velocidade
diminuira devido a forca gravitacional do planeta (que diminuird cada vez mais), mas o
foguete nunca teré velocidade zero. O foguete terd uma orbita “nédo ligada”.

Alternativamente, se o foguete tiver uma velocidade de lancamento que é menor
gue a velocidade de escape, este atingira um maximo de distancia do planeta e depois
caira de volta em sua superficie. O foguete tera entdo uma 6rbita “ligada”.

O mesmo tipo de argumento pode ser usado para a expansdo do Universo.
Imagine duas galaxias de distancia (entre elas) conhecida. Suas velocidades de recesséo
sdo dadas pela Lei de Hubble. As mesmas duas possibilidades existem para estas
galdxias, como para o foguete. Ou a distancia entre as galaxias pode crescer
indefinidamente, ou a distancia pode crescer até um certo ponto e depois diminuir. O que
0 principio cosmoldgico diz € que o mesmo que se aplica & duas galaxias se aplicara a
todo o Universo.

Existe ainda uma terceira alternativa que seria uma situacao intermediaria entre a
oOrbita “ligada” e “ndo-ligada”: uma “quase ligada”. Neste caso o Universo se expandiria
indefinidamente, mas com uma velocidade cada vez menor, analogo ao caso do foguete
gue deixa o planeta com exatamente a velocidade de escape. Estas trés possibilidades
apresentam possiveis cenarios para a evolu¢do do Universo, como o vemos hoje.

O que determina qual destas trés possibilidades é a correta para o Universo? Em
todos o0s casos a gravidade desacelera a expansao do Universo com o tempo. Quanto
mais matéria existir no Universo maior sera a forca contra a expansdo, ou seja, maior
sera a forca que evita que o foguete escape. Em um Universo de densidade alta, ha
massa suficiente para a expansao do Universo causar um recolapso. Neste caso o
Universo é ligado. No outro extremo temos o caso do Universo que pode expandir
indefinidamente, que é o Universo “ndo ligado”. A linha diviséria entre estes dois casos €
aguela onde a densidade corresponde exatamente a densidade critica, ou seja, analogo
ao caso “quase ligado”. Para Ho de 75 km/s/Mpc, a densidade critica atual é de 10
kg/m3. Esta € uma densidade extremamente baixa, de apenas seis atomos de hidrogénio
por metro cubico.

Dois Futuros

Se o Universo comecou, durante o Big Bang, com uma densidade acima da
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densidade critica, entdo este contém bastante matéria para sua expansao. A expansao
das galaxias vai eventualmente terminar e o Universo comecara a se contrair. O Universo,
ao se contrair ficara cada vez mais denso e quente, a medida que for chegando de volta a
sua condicao inicial de um dnico ponto. Dizemos que este Universo terd uma "morte
guente".

Se o Universo comecou, durante o Big Bang, com uma densidade abaixo da
densidade critica, o seu destino € bem diferente do descrito acima. Neste caso, a sua
densidade sempre foi e sempre serd inferior ao necessario para fazer com que o
Universo um dia se contraia e 0 que deve acontecer é que o0 Universo se expandira
indefinidamente. Neste cendrio as galaxias continuardo a se afastar umas das outras,
suas radiacdes ficardo cada vez mais fracas com as grandes distancias. Em um dado
momento um observador na Terra, mesmo com 0s telescopios mais sensiveis, ndo mais
verdo galaxias além do Grupo Local. O Universo aparecera escuro, as galaxias distantes
serdo muito fracas para se detectar. Eventualmente a Via Lactea e o Grupo Local ficardo
sem energia também. Dizemos que este Universo tera uma "morte fria". Toda a radiacao,
matéria e a vida estdo destinadas a se congelar.

No caso intermediario de um Universo com a densidade critica, este contém
exatamente a matéria necessaria para eventualmente parar a expansao do Universo, mas
somente apdés um tempo infinito. Este Universo expandira indefinidamente também.

O Universo Expandira Indefinidamente?

Ha alguma maneira que nos permita determinar qual dos modelos de Universo
realmente descreve o que acontecera? A maneira mais direta de se tentar responder esta
pergunta € estimando a densidade do Universo, porque densidade € a propriedade
principal que distingue um modelo de Universo do outro. Como ja dito acima, para Ho = 75
km/s/Mpc, a densidade critica que separa os dois "futuros" é de 10 kg/m3.
Cosmologistas convencionalmente chamam a razao da densidade real para a densidade

critica de "parametro de densidade césmica" e denotam este valor pelo simbolo W (se diz

"omega not"). Expresso nestes termos, se W =
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Como podemos determinar a densidade média do Universo? Uma maneira simples
seria simplesmente 1) medir a massa média das galaxias que residem em um dado
espaco, 2) calcular o volume deste e 3) determinar a densidade de massa deste espaco.
Quando os astrbnomos fazem este calculo encontram uma densidade que é um pouco
menor que 10 kg/m3 na forma de matéria luminosa. Este resultado depende pouco do
gue contém o espaco escolhido, se aglomerados ricos, vazios, etc.

O resultado para a densidade € sempre o mesmo, dentro de um fator 2 ou 3.
Contagens de galaxias ddo entdo um valor de W, de 0.01. Se esta medida esta correta o
Universo expandira para sempre.

Mas ha ainda uma outra consideracdo importante. NOs ja vimos em capitulos
anteriores, que a maior parte da matéria do Universo € escura. No momento, néo
sabemos exatamente 0s constituintes da matéria escura mas sabemos que ela esta
presente, devido aos efeitos que ela tem sobre os corpos. Galaxias podem conter 10
vezes mais matéria escura do que matéria luminosa e aglomerados podem conter ainda
mais. Cerca de 95% da massa de um aglomerado pode ser de matéria escura. Mesmo
gue ndo possamos Vé-la, a matéria escura contribui para a densidade total do Universo.
Se incluimos a matéria escura na determinacdo do valor de Wb chegamos a um valor de
0.2 ou 0.3, ainda bem menor que o valor 1, implicando que o Universo deve se expandir

indefinidamente.

Infelizmente, a distribuicio de matéria escura em escalas ainda maiores que
aglomerados ndo € conhecida. N6és podemos detectar sua influéncia em galaxias e
aglomerados de galdxias mas ndo sabemos de seus efeitos em superaglomerados,
vazios e em outras grandes estruturas. Entretanto, temos algumas evidéncias de que o
efeito da matéria escura nestas grandes estruturas é ainda maior que em aglomerados de
galaxias. Por exemplo, observacées dos movimentos de galdxias no superaglomerado
local sugerem a presenca de uma acumulacado enorme de massa chamada de "O Grande
Atrator", com massa total de cerca de 10"’ massas solares e um tamanho de 100 a 150
Mpc. Se estas estimativas do tamanho e massa deste objeto enorme estado corretos,
entdo a densidade média do Universo pode ser proxima a densidade critica.

Podemos dizer entdo que € possivel que a matéria invisivel do Universo possa
chegar a cerca de 99% da massa total. Neste caso os "vazios" ndo sao vazios reais mas
estdo cheios com uma matéria que nao pode ser vista nem detectada. As galaxias seriam
entdo apenas insignificantes ilhas brilhantes dentro da matéria escura. Se a quantidade
de matéria escura nos superaglomerados e grandes estruturas for um fator de 100 vezes
ou mais a contribuicdo das galaxias, entdo W» poderd ser também maior que 1 e o

7

Universo deve ter um recolapso. Este é o motivo pelo qual é tdo importante procurar
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evidéncias de matéria escura em escalas cada vez maiores. Nos ultimos 20 anos o valor
de Wo tem aumentado cada vez mais, a medida que tem sido possivel usar amostras
cobrindo volumes cada vez maiores.

Qual a conclusao afinal? Que destino tera o nosso Universo? A resposta ndo é
conhecida com certeza ainda, mas podemos dizer que, embora o valor de W nédo seja
muito preciso, a maioria dos astrobnomos acredita que seu valor esta entre 0.1 e 1. Logo,
a opinido da maioria é que o Universo devera se expandir para sempre.

A Ildade do Universo

Fizemos anteriormente uma determinacdo da idade do Universo fazendo uma
suposicdo de que a expansao do Universo teve velocidade constante do passado até o
Universo atual. SO que agora sabemos que isto ndo é verdade. Os efeitos da gravidade
desaceleram a expansdo. Nao importa qual modelo de Universo escolhemos, é sempre
correto dizer que o Universo se expandia mais rapidamente no passado do que agora. A
suposicao de que o Universo se expandiu com velocidade constante deve nos ter levado
a uma estimativa de idade do Universo que € maior do que a idade real. O Universo deve
ser mais jovem que 13 bilh6es de anos (o valor determinado anteriormente). Quao mais
jovem depende de quanta desaceleragcao ocorreu.

A Geometria do Espaco

A idéia de ter o Universo como um todo expandindo a partir de um Unico ponto,
com nada, nem mesmo espaco e tempo fora deste, ndo € facil de se aceitar. Este €,
entretanto, um dos fundamentos da cosmologia moderna e a grande maioria dos
astronomos ndo tem duvida disto. A descricdo do Universo como uma estrutura em
evolucdo dindmica nao pode ser feita com a mecéanica newtoniana somente.

Necessitamos das técnicas introduzidas pela relatividade geral de Einstein, e suas
nocdes de curvatura do espaco e dinamica do tempo e espaco.

A teoria da relatividade geral diz que a massa "curva" o espaco em sua vizinhanca.
Quanto maior a massa, maior a densidade, e maior a curvatura. Mais do que isto, a
curvatura tem que ser a mesma em todos os lugares (devido ao principio cosmolégico).
Ha& portanto, somente trés possibilidades para a geometria do Universo. Elas
correspondem aos trés tipos de Universo que discutimos anteriormente.

Se a densidade média do Universo estd acima da densidade critica, o Universo
tem uma curvatura tdo acentuada que ele se curva sobre si mesmo, tendo um tamanho
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finito. Este Universo é chamado de Universo fechado. E impossivel visualizar uma figura
em trés dimensbfes que tenha estas caracteristicas mas em duas dimensfes ela é
simplesmente uma esfera, o baldo que ja discutimos anteriormente. Como a superficie de
uma esfera, o Universo ndo tem bordas. No entanto ele é finito em extenséo.

A esfera tem uma curvatura positiva. Se o Universo, no entanto, tem uma
densidade menor do que a densidade critica, a forma do Universo sera bem diferente do
analogo de uma esfera em trés dimensdes. O analogo da forma deste Universo em duas
dimensbes seria uma forma com curvatura negativa. Este Universo € chamado de
Universo aberto. Este Universo € infinito. O caso intermediario, quando a densidade é
exatamente igual a densidade critica, € o mais facil de se visualizar. O Universo critico
nao tem curvatura. Dizemos que é um Universo plano e € infinito em extensédo. Neste
caso, e somente neste caso, a geometria do espaco €& precisamente a geometria
euclidiana, com a qual estamos acostumados.

A geometria Euclidiana, a geometria do espaco plano, é familiar para nés porque é
uma boa descricdo do espaco na vizinhanca da Terra. E a geometria da experiéncia do
dia a dia. Isto quer dizer que o Universo também é plano? A resposta € ndo. Da mesma
maneira que um mapa plano de ruas é uma boa representacdo de uma cidade, embora a
Terra seja redonda, a geometria de Euclides é uma boa descricdo do espaco dentro do
sistema solar ou mesmo dentro da Galaxia, porque a curvatura do Universo é desprezivel
em escalas menores que 1000 Mpc. Somente em escalas muito maiores os efeitos da
geometria s&o detectados.

Nés iremos agora dos estudos sobre os possiveis cenarios de evolucdo do
Universo para os estudos de seu passado distante. Tentaremos estudar o Universo antes
da idade dos quasares, tentando chegar ao limite do tempo, aorigem do Universo.

Sera que ha alguma maneira de estudar o Universo em suas primeiras fases de
formacéao?

A Radiagcao Césmica de Fundo

Uma maneira de responder a esta pergunta foi descoberta em 1964, em uma
experiéncia que era destinada a melhorar o sistema de telefonia americana. Dois
cientistas da companhia de telefones Bell chamados A. Penzias e R. Wilson estavam
estudando a emisséo da Via Lactea no comprimento de onda milimétrico (radio) quando
eles notaram uma emissao que vinha de todas as direcfes. A qualquer hora do dia ou da
noite, ou qualquer direcdo que eles olhavam, encontravam a mesma emissdo, que
parecia preencher todo o espaco. Foi entdo descoberto que este sinal era nada mais
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nada menos que a prova da origem do Universo. Este sinal que eles descobriram é
chamado de radiacdo césmica de fundo. Esta descoberta deu a Penzias e Wilson o
Prémio Nobel em 1978.

Vérios astrbnomos ja tinham previsto a existéncia da radiacdo de fundo muito
antes desta ser descoberta. Ja em 1940 os fisicos sabiam que o Universo proximo a
época do Big Bang era preenchido com radiacdo termal de alta energia, raios gama a
comprimentos de onda muito curtos. Pesquisadores em Princeton extenderam estas
idéias, e predisseram que a radiacdo primordial deveria ter sido deslocada do
comprimento de onda de raios gamma para raios X e depois para ultra-violeta, etc, e
eventualmente para radio, a medida que o Universo se resfriava. No momento presente,
disseram o0s pesquisadores, esta radiacdo vinda do Big Bang nao poderia ter uma
temperatura de mais do que alguns kelvins, apresentando entdo um pico na regido das
ondas milimétricas. O grupo de Princeton estava construindo uma antena para medir esta
radiacdo quando Penzias e Wilson fizeram a descoberta.

Os pesquisadores de Princeton confirmaram a existéncia da radiacdo de fundo e
estimaram sua temperatura em 3 K. No entanto, esta parte do espectro eletromagnético é
dificil de se observar da Terra e nao foi até 25 anos depois que os astrénomos puderam
demonstrar que a radiacdo descreve uma curva de corpo negro. Em 1989 o satélite
COBE (Cosmic Background Explorer Satellite) mediu a intensidade da radiacédo de fundo
de 0,5 mm até 10 cm. Os resultados mostram a correspondéncia com uma curva de
COrpo negro com um pico a temperatura de aproximadamente 2,7 K.

Um aspecto surpreendente na radiacdo de fundo é seu grau de isotropia. Quando
corrigimos para o movimento da Terra no espago (porque este movimento causa que a
radiacdo de fundo pareca um pouco mais quente que a média em frente de nés e mais
fria atras de nos), a intensidade da radiacao é essencialmente contante de uma parte do
céu para outra (1 parte em 105). Esta isotropia nos da uma forte evidéncia de que o
principio cosmoldgico é correto.

E importante notar que a radiacdo de fundo contém mais energia que a soma de
todas as galaxias e estrelas que jamais existiram. A razdo é simples. Galaxias e estrelas
sao mais brilhantes mas ocupam um volume muito menor. Quando somamos a energia
da radiacédo do fundo em toda a sua extensao, ela excede a energia dos outros corpos
por um fator de pelo menos 10. A radiacdo de fundo é entdo a forma de radiacdo mais
significativa do Universo.
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Matéria e Radiacao

A densidade global da matéria no universo ndo € sabida ao certo, mas pensamos
gue é provavelmente proxima ou menor que a densidade critica de 10 kg/m3. @)
Universo € aparentemente aberto, ou préximo a isto. Acabamos de ver que a maior parte
da radiacdo do Universo estd em forma de radiacdo de fundo. Sabemos que matéria e
energia sdo equivalentes. Como ent&o se comparam estas duas formas de energia? E a
matéria ou a radiacdo que € o principal constituinte do Universo em largas escalas?

Para responder esta pergunta temos que converter matéria e radiacdo em um
"elemento comum”, ou em massa ou em energia. Comparemos suas massas. NOs
podemos expressar a energia da radiacdo de fundo como uma densidade equivalente
primeiro calculando o namero de fétons em um metro cubico de espaco e depois
transformando esta energia total dos fétons em massa usando a relacao E=mc’. Quando
fazemos isto, chegamos a uma densidade da radiacdo de fundo de aproximadamente 5 x
10°% kg/m3. Concluimos, entdo, que no momento a densidade da matéria do Universo
excede em véarias ordens de magnitude a densidade da radiacdo. Dizemos que estamos
vivendo em um Universo que é dominado pela massa (ao invés de dominado pela
radiacéao).

Sera que o Universo foi sempre dominado pela massa? Para responder esta
pergunta temos que estudar o comportamento da massa e radiagcao durante a evolugcao
do Universo. Todos dois diminuem, a medida que o Universo expande e dilui o nimero de
fétons e de atomos. A radiacdo também e diminuida em energia devido ao “redshift”
cosmoldgico. Logo, sua densidade equivalente cai mais rapidamente que a densidade da
matéria, a medida que o Universo expande.

Se pudéssemos olhar para "trds" no tempo, para proximo do Big Bang, veriamos
gue a densidade de radiacdo aumentava muito mais rapidamente que a densidade de
matéria. Embora hoje em dia a densidade de radiacdo seja bem menor que a densidade
de matéria, deve ter existido um momento no passado quando estas duas eram
comparaveis. Antes daquele momento, a radiacdo era a constituinte principal do
Universo. Dizemos que aquele Universo era dominado pela radiacéo.

Durante todo este curso nos preocupamos com a histéria do Universo dominado
por matéria. Agora consideraremos alguns eventos importantes do Universo primordial,
muito antes de estrelas ou galaxias existirem.
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A Formacao de Nucleos e Atomos

No momento do Big Bang, o Universo era muito quente e denso. Este tem se
expandido e se resfriado desde entdo. Nos primeiros momentos do Universo s existia
radiacdo. Durante os primeiros minutos de existéncia, as temperaturas eram tao altas que
os fotons tinham energia suficiente para transformar-se em matéria, na forma de
particulas elementares. Neste periodo os primeiros prétons, neutrons, elétrons e matéria
escura foram criados. Desde entdo a matéria evoluiu, se aglomerando e formando
nacleos, atomos, planetas, estrelas, galaxias e estruturas em grandes escalas. Mas nao
ha nenhuma matéria nova criada. Tudo que vemos ao redor de nos, foi criado da
radiacdo a medida que o Universo primordial foi se expandindo e se esfriando.

Formacao de Hélio

Atualmente sabemos que existe muito mais hélio no Universo do que pode ser
explicado por formacéo dentro de estrelas por fusdo nuclear. Existe um valor minimo de
hélio que é observado em todas as estrelas que é 25% por massa. A explicacdo é que
este hélio deve ser primordial, ou seja, criado antes das estrelas terem sido formadas. A
producédo de elementos mais pesados que o hidrogénio por fusdo nuclear, logo depois do
Big Bang € chamada de nucleosintese primordial.

Aproximadamente 100 s depois do Big Bang a temperatura havia baixado para 1
bilhdo de kelvins e, fora as particulas "exéticas”, massa no Universo consistia de elétrons,
prétons e neutrons. A quantidade de prétons era maior que a de neutrons por um fator 5.
Reacdes de fusdo entre prétons e neutrons para formar deutério (uma forma pesada de
hidrogénio - o nucleo do deutério contém um préton e um neutron) eram muito
freqlentes. Entretanto, a matéria era envolvida em um "mar" de radiacdo e os nucleos de
deutério eram destruidos por raios gamma de alta energia com a mesma rapidez que
eram formados. Somente quando a temperatura do Universo caiu abaixo de 900 milhdes
de kelvin, aproximadamente 2 minutos depois do Big Bang, foi que o deutério pode se
formar sem ser destruido. Uma vez que isto ocorreu muitas outras fusdes ocorreram e
transformaram o deutério em elementos mais pesados, especialmente em Hélio 4. Em
apenas alguns minutos a maioria dos neutrons foram consumidos, deixando o Universo
com um contetdo que era em sua maioria hidrogénio e hélio.

Enquanto a maioria do deutério se transformou em hélio nesta época, uma
pequena fracdo continuou a existir como deutério e é observado ainda hoje. Esta
observacao é muito importante, pois diferente do hélio e outros elementos, deutério ndo &
formado em estrelas e portanto sabemos que todo deutério detectado deve ser
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primordial.

Poderiamos supor que a fusdo no Universo primordial continuaria para elementos
mais pesados, como acontece no centro das estrelas, mas na verdade este nao foi o
caso. O motivo € que engquanto no nucleo das estrelas a temperatura vai aumentando
possibilitando a queima de elementos mais pesados, no Universo exatamente o contrario
acontece, a temperatura diminui cada vez mais, a medida que o Universo se expande.
Aproximadamente 15 minutos depois do Big Bang o Universo tinha sua abundancia
césmica de 75% hidrogénio e 25% de hélio. S6 bilhbes de anos depois € que estes
valores comecaram a se mudar, ap0s o comeco da formacao das estrelas.

A Formacio dos Atomos

Quando o Universo tinha alguns mil anos, a matéria comec¢ou a dominar sobre a
radiacdo. O periodo durante o qual ndcleos e elétrons se combinaram para formarem
atomos é freqientemente chamado de época de “desacoplamento”, pois foi durante este
periodo que a radiacdo e a matéria se desacoplaram. Em periodos anteriores, quando
toda a matéria era ionizada, o Universo era cheio de elétrons livres, que freqientemente
interagiam com a radiacdo eletromagnética em todos os comprimentos de onda. Como
resultado, um féton ndo podia viajar distancias grandes pois encontrava logo um elétron e
era espalhado. Por isso o Universo era opaco aradiacdo (como as partes interiores de
uma estrela como o Sol). Dizemos que nesta época a matéria e a radiacdo eram
fortemente "acopladas" uma a outra, devido a estas interacdes. Quando os elétrons se
combinaram com os nudcleos para formar os atomos de hidrogénio e hélio, no entanto, so
alguns comprimentos de onda podiam interagir com a matéria. Radiacdo em outros
comprimentos de onda puderam viajar essencialmente para todas as dire¢cdes sem ser
absorvida. O Universo se tornou quase transparente. Deste momento em diante os fétons
passaram a circular livremente no espaco. A medida que o Universo expandiu,
simplesmente se esfriou e eventualmente a radiacdo atingiu seu pico no comprimento de
onda milimétrico que medimos hoje.

Os fotons da radiacdo milimétrica que detectamos na Terra hoje estdo viajando
pelo Universo desde que a matéria e a radiacdo se desacoplaram. A Ultima interacao
destes fétons com a matéria (na época do desaclopamento) ocorreu quando o Universo
tinha aproximadamente alguns 100 mil anos e era aproximadamente 1500 vezes menor
(e mais quente) que € hoje - isto aconteceu no redshift ~ 1500.
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Inflagao Césmica
O problema do horizonte e da planura

No final dos anos 70 os cosmologistas, tentando descrever a evolucao do Universo
em um cenario consistente, foram confrontados com dois problemas que ndo eram faceis
de explicar tendo em vista o0 modelo do Big Bang. O primeiro € conhecido como o
problema do horizonte. Imagine-se fazendo uma observacdo da radiacdo cdsmica de
fundo vinda de duas regies opostas do Universo atual. Estas regifes que vocé esta
observando estdo distantes uma da outra mas mesmo assim a radiacdo é exatamente a
mesma nos dois pontos (porque a radiacdo € isotropica). Como isto poderia acontecer se
estes pontos ndo tiveram contato um com o outro? Como pode ser que a informacgao de
um chegou até o outro, sem estes nunca terem tido interacdo? Como um ponto sabe da
existéncia do outro e parece exatamente igual? N&o houve tempo da informacéo ser
transferida de um ponto a outro porque esta ndo pode ser transmitida com uma

velocidade maior que a da luz. Este paradoxo chamou-se de “problema do horizonte”.
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Figura5 — O problema do horizonte e da planura.

O segundo problema com o modelo de Big Bang é o problema da planura. Os
astronomos acham que o valor de W» é aproximadamente 1, ou seja, a densidade do
Universo é proxima adensidade critica. Mas por que esta coincidéncia? Por que W, ndo é
um milh&o de vezes maior ou menor que este valor? O problema fica ainda maior quando
notamos que se o Universo tem uma densidade proxima a critica hoje, ele deve ter tido
uma densidade ainda mais proxima a critica no passado. Um Universo que tivesse
comecado com um valor de densidade diferente da critica teria desviado deste valor
muito rapidamente. Mas este nao foi o caso. Se medimos hoje em dia um W de 0.1, por
exemplo, na época da nucleossintese este valor teria sido 1.0, com um erro de 1 parte
em 10", Este problema constitui o problema da planura. Por que esta coincidéncia, que
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Wb € proximo a 17?
Estes dois problemas podem ser resolvidos com a Teoria da Inflacéo.
A Epoca da Inflagdo

Nos anos 70 e 80 os fisicos tedricos tentaram unificar as trés forcas néo-
gravitacionais do Universo, o eletromagnetismo, a forca "forte" (a forca que une protons e
neutrons dentro de um ndcleo) e a forga "fraca" (aquela que tem um papel importante nos
decaimentos radioativos), em uma superforca generalizada. Uma previsao geral das
teorias de unificacdo que descrevem as superforcas é que as trés forcas séo unificadas e
nao distingliveis em regimes de energias altissimas, correspondendo a temperaturas
maiores que 10® K. A temperaturas baixas a superforca se divide em trés, revelando o
carater de forca eletromagnética, forte ou fraca.
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sl

|
10¥%s  10r®s
tempo Figura 6 — Inflagéio Césmica.

No comeco dos anos 80 os cosmologistas descobriram que as teorias de
unificacdo tinham uma implicacdo extraordinaria se aplicada ao comec¢o do Universo.
Aproximadamente 10* s apos o Big Bang, as temperaturas caem abaixo de 10® K e as
forcas basicas da natureza se reorganizam (assim como gas que se liquidifica quando a
temperatura abaixa): o Universo, por um periodo de tempo muito curto, entra em um
estado instavel, de alta energia, que os fisicos chamam de "falso vacuo". Na verdade, o
gue aconteceu, foi que o Universo continuou na condicdo "unificada" por um periodo
longo demais, como agua que nao se torna ainda congelada mesmo quando é colocada a
temperaturas abaixo de zero grau. Isto teve consequéncias draméaticas para o Universo.
Por um tempo curtissimo, o espaco vazio adquiriu uma pressdo enorme, que
temporariamente foi maior que a gravidade e acelerou a expansédo do Universo a uma
taxa altissima. A pressdo continuou constante a medida que o cosmos expandiu, € a
aceleracdo aumentou mais e mais com o tempo. O tamanho do Universo dobrou a cada
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10 ™ segundos mais ou menos. Este periodo de grande expanséo cosmica foi conhecido
como a época da inflacao.

Eventualmente, o Universo retornou para o estado de "vacuo verdadeiro". Regides
de espaco normal comecaram a aparecer dentro do "vacuo falso" e rapidamente estas
regides foram espalhadas por todo os cosmos. Com a volta do "vacuo verdadeiro" a
inflacdo parou. O episédio inteiro durou somente 10% s, mas durante este tempo o
Universo aumentou em tamanho por um fator de 10%°. Com o vacuo normal, o Universo
retomou sua expansao relativamente lenta, como anteriormente a fase de inflagdo, tendo
seu movimento desacelerado pela gravidade. No entanto, algumas mudancas
importantes tinham ocorrido durante esta fase curta da inflacéo.

Implicagdes para o Universo

A época da inflacdo oferece uma solucao natural para os problemas de horizonte e
de planura. O problema de horizonte é resolvido porque a inflacdo trouxe regiées que ja
tinham tido tempo de se comunicar para posi¢coes bem distantes umas das outras, fora de
comunicacdo. O Universo durante a época da inflacdo expandiu muito mais rapidamente
do que a velocidade da luz. Logo, regides que antes da inflacdo poderiam ter estado
muito préximas, foram levadas para pontos afastados (a relatividade restringe a
velocidade da matéria e energia como sendo sempre menor que a da luz mas néo
restringe a velocidade do Universo como um todo). As propriedades de duas regides
opostas no Universo atual podem entdo ser as mesmas porque estas regides estavam
em contato antes da inflacéo.

A solucdo para o problema da planura € dado da seguinte maneira. A época da
inflacdo "esticou" o Universo tanto e tanto que o Universo é na verdade plano, com
grande grau de acuracia. Qualquer curvatura que o Universo pode ter tido antes da
inflacdo foi completamente destruida pela enorme expansdo, fazendo com que o
Universo ficasse perfeitamente plano. Devido a este fato, W entdo tem que ser 1. Mas
isto quer dizer que a grande maioria da massa do Universo esta em forma invisivel
(matéria escura). Como ja vimos anteriormente, isto ndo foi ainda provado

observacionalmente.

Quando a idéia da inflacdo surgiu pela primeira vez, muitos astrbnomos néao
acreditaram nela (alguns ainda ndo acreditam hoje). O problema € que ndo ha nenhuma
evidéncia observacional direta para uma densidade césmica que seja tao alta quanto a
densidade critica. No entanto, nés vimos anteriormente, que ha muitas evidéncias que
mostram que a matéria escura pode equivaler a pelo menos 20 a 30 por cento da
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densidade critica e estimativas de W parecem que aumentam guando as escalas que sao
consideradas aumentam. Outro ponto é que a inflacdo € uma previsdo clara da teoria de
grupo (de unificacdo) que estd se tornando cada vez mais bem estabelecida como
instrumento para descricdo de matéria a altas energias. Se estas teorias estdo realmente
corretas, entdo a inflagdo tem que ter ocorrido. Finalmente, a inflacdo da uma solucéo
para dois problemas que nao eram faceis se de resolver em um modelo de Big Bang néo
inflacionario, o problema do horizonte e da planura.



