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1- Representagio do universo segundo a mitologia egipcia do 2° milénio a.C., onde o deus Ra (o Sol)

navega todos os dias pelo céu de leste a oeste.

10.1 INTRODUCAO

Cosmologia é o estudo da histéria, estrutura e composi¢io do Universo como um todo. Pela obser-
vacio e andlise cientifica, procuramos entender como se formaram as galdxias, estrelas e planetas,
como esses corpos evoluem com o tempo e como tudo isto se relaciona 3 origem do Universo. Nio
podemos observar nosso préprio passado, mas ao apontar os telescépios para as galixias mais dis-
tantes podemos observar cenas remotas no tempo e no espago. O método cientifico serve de guia
para juntarmos as observagdes como pecas de um quebra-cabeca que, ainda hoje, estd longe de estar
montado. Com as pegas que temos, compomos a teoria mais aceita e de maior sucesso para explicar

uma grande quantidade de observagoes, a teoria do Big Bang (Grande Expansao).

10.2 BREVE HISTORICO DE MODELOS COSMOLGGICOS

Como se distribui a matéria, onde estamos, qual a nossa relagio com a origem do universo? Estas
questdes sio tio ou mais antigas que a nossa prépria histdria. Para a maioria dos povos do passado,
a percepgio do Universo era infinitamente menor que a que temos hoje. A cosmologia se misturava
a mitos, crengas e superstigoes.

As supersticoes da Antiguidade comegam a dar lugar a uma visio racional de mundo hd cerca de
2.500 anos na Grécia. Baseando-se em observagdes sistemdticas feitas durante séculos pelos povos
da Mesopotimia e Egito, fildsofos gregos como Tales de Mileto e Pitdgoras explicaram a distribui¢io
e movimento dos astros utilizando modelos matematicos e geométricos. No século 3 a.C., Aristarco
de Samos, sugeriu pela primeira vez que o Sol estd no centro do Universo. Mas a crenga de que a Ter-
ra deveria estar no centro do universo prevaleceu e o modelo de mundo que emergiu dessa épocae se
tornou o paradigma por mais de 1.500 anos foi o Aristotélico geocéntrico, aperfeicoado nos séculos
seguintes por Hiparco de Niceia e Claudio Prolomeu com o uso epiciclos.

O estudo da estrutura do Universo volta a avancar significativamente com os trabalhos de Ni-
colau Copérnico, Tycho Brahe e Johannes Kepler nos séculos 15 e 16. A utilizagio do telescépio

para observagoes, introduzido por Galileu Galilei no inicio do século 17, revoluciona a astronomia.
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2- Modelos de universo de Shapley e colaboradores (esquerda) e de Curtis e colaboradores (direita) debatidos durante
as primeiras décadas do século 20. Shapley acertou quando disse que o Sol ndo estava no centro da Galdxia e Curtis

acertou quando disse que as outras nebulosas eram galdxias como a nossa.

Pela primeira vez, Galileu revela a Via Lictea como um enorme conjunto de estrelas e mostra que o
universo geocéntrico nio é compativel com as fases de Vénus observadas por ele. A visio do Universo
vai se tornando mais sofisticada e novos modelos surgem: Thomas Wright, Inmanuel Kant e Johann
Heinrich Lambert, em meados do século 18, propdem independentemente um modelo de “univer-
sos ilhas’, onde a Via Lictea seria uma destas “ilhas” assim como as chamadas nebulosas (objetos de
aparéncia difusa descobertos entio recentemente).

Chegamos ao inicio do século 20 com duas visdes conflitantes quanto 2 estrutura do Universo: para o
astronomo holandés Jacobus Kapteyn (1851-1922) e o norte-americano Heber Curtis (1842-1942),
a Via Lictea é pequena, com o Sol no centro — as nebulosas sio sistemas distantes, semelhantes 4 Via
Léctea. Mas na concepgio do astrénomo norte-americano Harlow Shapley (1885-1972),a Via Lictea
é grande, com o Sol na periferia — as nebulosas estio no interior da Via Lictea. Curiosamente, nenhum
dos dois modelos era correto. Com os trabalhos dos astrénomos norte-americanos Vesto Slipher
(1875-1969), Milton Humason (1891-1972) e, sobretudo, Edwin Hubble (1889-1953), ficou claro
que as nebulosas espirais eram galdxias como a nossa e que o Sol estd num suburbio da Via Lictea.

A concep¢io que agora temos do universo é o resultado de milénios de observagdes cada vez
mais sofisticadas, pesquisa, saltos conceituais e imagina¢io. Aprendemos que o Universo pode ser
cadtico, onde a complexidade das interages torna virtualmente alguns fendmenos imprevisiveis (por
exemplo, o tempo que fard na semana que vem ou a posi¢io dos planetas daqui a alguns milhdes de

anos), mas nio é arbitririo e obedece s leis da fisica.

10.3 PARADOXx0 DE OLBERS

Uma questio aparentemente trivial, mas que tem importante significado para a cosmologia é: “Por
que a noite é escura?”. Ingenuamente podemos pensar: “Ora, a noite é escura porque o Sol est4 ilu-
minando o hemisfério oposto da Terra, onde é dia”. Sim, mas o Sol é uma estrela e existem muitas
delas numa noite escura.

Em 1720 o astrénomo inglés Edmond Halley (1656-1742) raciocinou da seguinte forma: o brilho

de uma estrela diminui proporcionalmente ao quadrado da distincia [porque a energia se distribui na



irea de uma esfera, que aumenta com o quadrado do raio]. Se imaginarmos as estrelas distribuidas
em cascas esféricas, como uma cebola, o nimero de estrelas em cada casca aumenta com o quadrado
da distincia. O aumento do nimero de estrelas compensa a diminui¢io do brilho e, se 0 Universo for
infinito, o resultado final é que o brilho do céu deve ser infinito também, com ou sem Sol.

Em 1744, o astrénomo suico Jean-Phillipe de Chéseaux (1718-1751) sugeriu a existéncia de
algo que atenue o brilho das estrelas, assim a noite nio seria infinitamente brilhante, nem mesmo
tio clara quanto o dia. Essa questio passou a ser tratada como um paradoxo quando o médico e
astrdnomo amador alemio Heinrich W. Olbers (1758-1840) a popularizou em 1823 em seu artigo
“Sobre a transparéncia do universo’. O paradoxo era uma decorréncia da visio de universo do século
19, eterno e infinito.

A solugio desse paradoxo sé seria descoberta no inicio da década de 1930.

10.4 A EXPANSAO DO UNIVERSO

No inicio do século 20, ainda prevalecia a imagem de um universo imutdvel e infinito. Mas esse cendrio
comega a mudar quando, em 1908, a astrénoma americana Henrietta Leavitt (1868-1921) descobre a
correlacio entre o periodo de pulsagio e a luminosidade das estrelas varidveis chamadas Cefeidas. Elas
sdo estrelas evoluidas que j4 safram da sequéncia principal e tém massa algumas vezes maior que a do
Sol. A luminosidade dessas estrelas varia com periodos entre alguns dias e poucas semanas.

Alguns anos mais tarde, entre 1913 e 1915, Vesto Slipher obteve o espectro de diversas nebulo-
sas e descobriu que alguns desses objetos estio se movendo 2 velocidade de varias centenas de qui-
16metros por segundo e, na maioria dos casos, se afastando de nés (a galixia de Andrémeda é uma
ilustre excegio e se aproxima com velocidade de cerca de 300 km/s em relagio ao Sol. Em relacio &
Via Lictea essa aproximagio é de 120 km/s).

Enquanto isso, em 1915, Albert Einstein publica sua teoria da relatividade geral e dois anos
mais tarde Willem de Sitter (1872-1934) publica uma série de artigos discutindo as possiveis con-
sequéncias observacionais da teoria de Einstein como, por exemplo, um calculo preciso do desvio

gravitacional da luz devido a um corpo celeste.

259

a

oniidv

VIOOTOWSOg



0O CEU RUE NOS ENVOLVE

260

1000

Velocidade
em km/seg

Hubble 1929 .

3- Relagao entre a distancia das
galdxias e a velocidade de fuga
descoberta por Hubble em 1929.
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Nio demorou para a teoria da relatividade ser aplicada no estudo da evolugio do Universo. Em
1922, o russo Alexander Friedman (1888-1925) mostra que o tamanho do Universo pode mudar
com o tempo. Com a morte de Friedman seus resultados sio pouco divulgados até que, independen-
temente, o abade e astrdnomo belga George Lemaitre (1894-1966) descobre, independentemente,
em 1927, a mesma solugio de Friedman, isto é, de um universo dindmico.

O momento da publicagio dos resultados de Lemaitre nio poderia ser mais propicio. Préximo
de Los Angeles, na Califérnia, no final de 1917, fora inaugurado o Observatério de Monte Wilson,
equipado com o telescépio Hooker com um espelho de 2,5 metros de didmetro, o maior do mundo
aquela época. Edwin Hubble usando esse instrumento conseguiu, em 1923, observar estrelas Cefei-
das em algumas nebulosas e, usando a relagio descoberta por Henrietta Leavitt, mediu pela primeira
vez de forma precisa a distincia desses objetos. Nos anos seguintes foram publicadas as distincias,
mostrando que essas nebulosas eram, de fato, outras galdxias.

Mas, em 1929, Hubble foi ainda mais longe. Comparando as distincias medidas com as velocidades
das galaxias, ele verificou uma correlagio entre elas: quanto mais distante a galdxia, maior a velocidade
com que ela se afasta de nés. Essa relagio ficou conhecida como Lei de Hubble e expressa pela relacio:

V=H xD (1)

onde H' é a constante de Hubble. Essa constante tem unidade de inverso de tempo [1/tempo)],

mas os astrénomos preferem utilizar uma unidade mais pritica (alguns diriam mais esdrixula) de

((km/s)/Mpc].

10.5 A TEORIA DO Bic Bane

A lei de Hubble foi rapidamente interpretada como uma observagio da expansio do Universo, como
previa as solugdes de Friedman e Lemaitre. Mas, se o Universo aumenta de tamanho com o tempo,
isso significa que, no passado, era menor. Se extrapolarmos esse raciocinio em diregio ao passado,

che aremos:ltconc usao de que em algum momento o tamanho do niverso foi nulo.
heg lusio de q Ig to o tamanho do U foi nul



4- Uma forma de visualizar a expansao do Universo é imaginar um baldo, com

as galdxias e estrelas pintadas na superficie. Nessa analogia, todo o Universo estd

contido na superficie do baldo. A medida que o baldo vai inflando, as galdxias se

afastam umas das outras.

A idade do universo pode ser estimada em primeira aproximagio usando a relagio: tempo =
distincia/velocidade = distincia/(H x distincia) = 1/H .

O valor da constante de Hubble, nas unidades utilizadas pelos astrdnomos, é de 72 + 5 km/s/Mpc,
ou seja, a cada megaparsec (cerca de 3 milhdes de anos-luz) o universo expande 72 km/s mais rapida-

mente. Como o inverso de HO tem unidade de tempo, o valor acima significa que a idade do universo:

1 _ 1Mpc = 3,086 x 10 km
72km/s 72 km 72 km
1Mpc

s = 4,286 x 10's = 13,6 bilhoes de anos (2)

L
HO

Um calculo mais preciso leva a esse mesmo niimero. O raciocinio de que todo o Universo esteve
concentrado em um ponto de tamanho nulo no passado acabou conhecido como Big Bang, a grande
"explosio”. O nome Big Bang foi usado pela primeira vez pelo astrofisico inglés Fred Hoyle (1915-
2001) de forma pejorativa, pois Hoyle e seus colaboradores defendiam um modelo de universo cha-
mado de Estado Estacionirio. Nesse cenirio o Universo sempre existiu e sempre existird, ou seja, nao
tem inicio nem fim. Essa teoria nio é confirmada pelas observages, em particular, pela observagio
da radiagio césmica de fundo.

Pela teoria do Big Bang, o Universo nio tem centro e nio existe um ponto hoje em algum lugar
de onde se originou a expansio. A “grande explosio” é um conceito muito diferente da explosio de
uma granada, de onde saem estilhacos para todas as diregées a partir de um centro (a prépria grana-
da). E mais adequado chamar o Big Bang de Grande Expansio. No Big Bang a expansio do Universo
nio se refere apenas & matéria, mas a tudo que existe, inclusive o espaco e o tempo. Antes do Big Bang

nio havia espago, logo nio pode haver um centro.
10.6 SoLugio po PARADOX0 DE OLBERS E 0 TAMANHO DO UNIVERsO
A solugio do paradoxo de Olbers, discutida anteriormente, estd na teoria do Big Bang. O céu no-

turno nio ¢ brilhante como o diurno porque vivemos em um universo relativamente jovem. Isso

significa que somente podemos observar a luz (de forma geral a radiagio eletromagnética) que teve
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5- A distancia de uma fonte observada hoje é muito maior do que a distancia dessa mesma fonte quando

ela emitiu a radiacdo observada por nés.

tempo para chegar até nds. Nio podemos obsetvar a luz de objetos além de certa distincia e, muito
menos, uma quantidade infinita de estrelas e galéxias.

Isso nos leva & questio do tamanho do Universo. Pode ser que o Universo seja infinito, entdo
nio teria sentido falarmos em tamanho. Uma forma mais conveniente de se expressar, neste caso, ¢
referir-se ao tamanho do universo observivel. Poderiamos imaginar que essa distincia é o produto
da velocidade da luz pela idade do Universo. Para uma fonte mais distante, nio haveria tempo sufi-
ciente para a luz chegar até nés. Como o universo tem 14 bilhdes de anos, entdo esta distincia seria
de 14 bilhées de anos-luz.

Mas o Universo estd em expansio e as fontes de luz distantes estio se afastando uma das outras.
Levando em conta essa expansio, o universo observivel tem hoje um didmetro de cerca de 92 bilhdes
de anos-luz.

Assim, gragas 2 expansio, podemos observar um volume muito maior do Universo do que pode-

riamos se o universo fosse estitico.

10.7 BASE TEGRICA DA COSMOLOGIA E O PRINCIPIO COSMOLOGICO

Do ponto de vista tedrico, a cosmologia é baseada na teoria de gravitagio de Einstein, conhecida
como Teoria da Relatividade Geral. Essa teoria relaciona o contetido do Universo, matéria e energia
com sua geometria.

A quantidade de matéria e energia determina a geometria do Universo, que pode ser plana, aber-
ta ou fechada. O parimetro que as distingue é a densidade de matéria e energia. Se a densidade for
igual A densidade critica, entio o Universo tem geometria plana. Mas se for menor, entio o Universo
tem geometria aberta, como a curvatura de uma sela de cavalo. Nestes dois casos, o universo ¢ infini-
to. Se, no entanto, a densidade for maior que a densidade critica, o Universo é finito com geometria
fechada, semelhante a uma esfera. A densidade critica do valor medido para a constante de Hubble é
estimada em 107 gramas/cm’, algo como um 4tomo de hidrogénio para 170 litros.

A densidade dos diferentes componentes do Universo (matéria, energia escura, radiagdo, estre-

las, neutrinos etc.) é dada em termos do parimetro de densidade, definido como: = p/p_onde
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Homogéneo, mas ndo isotrépico Isotrépico (no centro), mas ndo homogéneo  Homogéneo e isotropico (em grande escala)

7- Diferenga entre homogeneidade e isotropia. A cosmologia é baseada no Principio Cosmolégico, em que o Universo

é homogéneo e isotrépico em grandes escalas.

p e p, sdo, respectivamente, densidade estimada por observagio e densidade critica. Por exemplo, o
parimetro de densidade de matéria é dado por Q, , atualmente estimado em aproximadamente 0,3.

Um universo plano é aquele em que Q = 1, sendo © a soma de todas as componentes do Uni-
verso. Esse é o valor favorecido pelas observagoes recentes.

Além disto, é necessirio um principio basico para que a teoria da relatividade seja aplicada na sua
forma mais simples. E o chamado Principio Cosmolégico, que admite: “O Universo é homogéneo
(idéntico no seu todo) e isotrépico (mesma constituicio em todas as diregdes)”.

O principio cosmoldgico s6 ¢ vilido em grandes escalas. Na Terra, ao nosso redor nio é nem
homogéneo, nem isotrépico. Se passarmos para a escala do Sistema Solar, ainda assim observamos
uma forte anisotropia. Os planetas, por exemplo, estio confinados em um plano fino que contém
0 Sol. Mesmo na escala da Galdxia ou do Grupo Local, o Universo nio é homogéneo e isotrépico.
Apenas em escalas superiores a cerca de 300 milhdes de anos-luz constatamos a homogeneidade e
isotropia césmica, validando assim a adogio do principio cosmoldgico.

O Principio Cosmoldgico implica ainda que o Universo tenha a mesma aparéncia para qualquer
observador em qualquer parte. Além disto, o Universo tem a mesma aparéncia qualquer que seja a
diregio observada.

Outra consequéncia do Principio Cosmolégico, é que o Universo ndo pode ter uma borda ou um
limite. Se for infinito, entdo é natural que ndo haja uma fronteira, mas mesmo se for espacialmente
finito, nio haverd um fim ou uma borda em algum lugar como, por exemplo, a superficie de uma
esfera. Se o Universo for de fato finito (isso estd dentro das possibilidades corroboradas pelas obser-
vagdes), entdo um viajante hipotético, que se mova sempre para frente, posteriormente retornard ao

ponto de partida, como um viajante que faz uma volta pelo equador da Terra.
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8- Representacao do espago-tempo instantes apés o Big Bang extremamente cadtico. Os conceitos de direcdo e mesmo

causa e efeito perdem sentido nesse caos espago-temporal.

10.8 HisT6Rr1A DO UNIVERSO

O momento do Big Bang ainda nio pode ser descrito pelas leis da fisica que conhecemos. Neste
instante o Universo ¢, segundo a teoria da relatividade geral, uma singularidade, algo fora do alcance
das leis da fisica onde as propriedades como densidade e temperatura sio infinitos. Isso indica que a
teoria ainda estd incompleta e muita pesquisa é realizada para complementar nossas teorias da fisica.
Em uma teoria ainda mais completa e geral da fisica é possivel que o Big Bang nio seja uma singula-
ridade, mas uma transigio entre dois estados diferentes do Universo.

Assim, sé podemos comegar a descrever a histéria césmica apés um intervalo de tempo chamado
tempo de Planck, por volta de 10~ segundos. Esse é um intervalo de tempo muito curto, muitas e
muitas ordens de grandeza menor que o menor intervalo de tempo que se pode medir em laboratério.

Nessa época de Planck, o Universo estava incrivelmente quente e denso. O préprio espago-
tempo era extremamente deformado por perturbacdes aleatdrias. Toda a massa e energia cédsmicas
observével hoje concentrava-se em um volume pouco maior que um elétron.

Esse primeiro periodo da histéria cdsmica também é chamado de Epoca da Grande Unificago,
pois trés das quatro forcas da Natureza' (forca eletromagnética, forca fraca e forga forte) se compot-
tavam da mesma forma.

Apés o Big Bang, quando o Universo tinha idade de 10?* segundos, ocorreu um fenémeno
chamado de inflagio. A ideia desse periodo do Universo foi proposta pelo fisico norte-ameri-
cano Alan Guth, na década de 1980, para resolver alguns problemas teéricos do entdo cenirio
padrio do Big Bang.

Quando se resfria abaixo de 0°C a 4gua se congela; esse fenémeno é conhecido como mudanga de
fase, no caso, de liquido para sélido. Na transicio de fase hd liberagio de energia. Da mesma forma,
ao expandir, o Universo esfria, passa por uma transi¢io de fase e libera grande quantidade de energia.

Possivelmente, a inflagio ocorreu durante esta transigio.

1. Forga gravitacional é a quarta forca fundamental. For¢a (nuclear) fraca é a que cinde as particulas, comumente vista no decai-
mento beta (decaimento radiativo). Forga (nuclear) forte é a de interagio entre quarks e gliions e que estabiliza o niicleo atdmico.
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9- Representagdo do aumento exponencial do tamanho do Universo 10- Representagdo da reacio de matéria e antimatéria produzindo

durante a fase de inflacgo. Durante esta fase de expansio o Universo radiagdo (fétons). Quando a energia é

é muito alta, epoca em que o

tem geometria cada vez mais plana. Universo era muito quente e denso, os fotons podiam produzir um
g q

par de particulas de matéria e de antimatéria.

Chamamos esse periodo de inflagio porque ao longo dela o Universo expandiu exponencialmen-
te. Isso teve uma consequéncia importante para o tecido do espago-tempo: apagou o caos inicial dei-
xando o espago-tempo homogéneo como ¢ hoje. E como se pegdssemos um tecido muito enrugado,
esticando-o em todas as dire¢es, deixando-o completamente liso.

Outro resultado importante da inflagdo é tornar o universo plano, como mostrado na figura 9. A
curvatura do Universo pode ser medida, por exemplo, pela analise das flutuacdes de temperatura da ra-
diagio césmica de fundo; sabemos que o Universo é praticamente (quem sabe exatamente) plano. Sem
a inflagio, a teoria do Big Bang ndo consegue explicar satisfatoriamente este nivelamento do universo.

Finalmente, a inflagio explica outro aspecto, a uniformidade observada em todas as direcdes. Nio
importa para onde olharmos, observamos propriedades que implicam que o Universo deve ter expandi-
do muito, muito mais que o previsto na teoria original do Big Bang, sem o periodo de inflagio.

« Aniquilagao da antimatéria

Apés a fase de inflagio, o Universo continuou a expandir e a resfriar, mas agora em um ritmo mais
lento. Quando a idade césmica atingiu um bilionésimo de segundo aconteceu outro evento histdrico.
Até entio, o Universo era quente e denso o suficiente para manter em equilibrio a matéria e a antima-
téria. Mas quando esfriou, esse equilibrio se perdeu e matéria e antimatéria comegaram a se aniquilar,
convertendo toda a massa das particulas em energia.

Para cada um bilhio de particulas de antimatéria existe em média um bilhio e uma particula de
matéria. O resultado dessa assimetria é que a antimatéria é virtualmente erradicada sobrando apenas
a matéria de que nds e os astros somos feitos. A antimatéria continua sendo produzida no Universo
em virios eventos (fusdo nuclear no interior de estrelas, explosdes de supernovas, interagio de raios

césmicos na atmosfera da Terra etc.), mas a quantidade de antimatéria no Universo é irriséria.

« Bariogénese

Quando o Universo atingiu 0,00001 segundo de existéncia sua temperatura decaiu para 1
trilhdo K. O Universo era composto por uma sopa de quarks. Quarks sio particulas fun-
damentais da Natureza e formam todos os hddrons (particulas compostas por quarks). Em

temperaturas inferiores a 1 trilhdo K, os quarks se juntam definitivamente. Grupos de dois
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11- Esquema de reagoes nucleares que ocorreram nos primeiros 12- Abundancia de elementos formados nos primei-
minutos do Universo, culminando com a formagao de hélio. ros minutos em funcio da densidade de prétons e

néutrons. A faixa vertical cinza indica o intervalo de

abundancias observado para estes elementos.

quarks formam mésons, particulas instaveis. Grupos de trés quarks formam bérions; os dois
barions mais conhecidos sio os prétons e os néutrons. Por isto, essa época césmica é chamada

de bariogénese (formagio de barions).

« Nucleossintese primordial

Nucleossintese significa produgdo de nticleos atdmicos a partir da fusdo termonuclear de ntcleos
mais leves. Quando o Universo atingiu a idade de um segundo, j4 era formado de plasma® com
densidade aproximadamente igual a da 4gua e temperatura de 1 bilhio K. Os prétons e néutrons
que haviam se formado durante a bariogénese se envolveram em reagdes de fusio nuclear, formando
principalmente o deutério (um isétopo do hidrogénio com um préton e um néutron no nicleo).

O deutério é um elemento relativamente fragil e, até um segundo de idade do Universo, os fétons
eram suficientemente energéticos para destruir esses ntcleos. Passado o primeiro segundo, a tempe-
ratura e a densidade diminuiram a ponto de o deutério sobreviver o suficiente para continuar a cadeia
de reacdes nucleares. Assim, foi possivel formar o elemento hélio, principalmente o *He (com dois
prétons e dois néutrons no niicleo).

Esse processo de nucleossintese primordial prosseguiu durante alguns poucos minutos forman-
do ainda outros elementos, o litio (Li), berilio (Be) e boro (B).

Aos cinco minutos de idade, a temperatura e densidade césmica j4 estavam baixas demais para
provocar reagdes nucleares e a nucleossintese terminou.

Elementos mais pesados da tabela periédica nio foram formados devido 4 grande instabilidade
dos ntcleos que tinham cinco ou oito particulas (por exemplo, dois prétons e trés néutrons, quatro
prétons e quatro néutrons etc.).

A fisica nuclear ¢ relativamente bem conhecida e podemos prever a abundincia relativa de ele-
mentos formados em func¢io da quantidade de prétons e néutrons no Universo.

A quantidade de deutério, hélio e litio podem ser determinadas a partir de observagées. Todas as

2. Gas ionizado constituido de elétrons livres, fons e 4tomos neutros, em propor¢des variadas e que apresenta um compor-
tamento coletivo.
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13- O comprimento de onda da radiacdo eletromagnética aumenta proporcionalmente & expansio do

Universo. Este fenémeno dd origem ao desvio para o vermelho (em inglés redshift) cosmolégico.

medidas apontam para a mesma quantidade de barions no Universo. O valor mais aceito é que 4%
do Universo é composto de barions.

Cerca de 24% da massa dos birions estd na forma de hélio. Lembrando que o hélio é um produto
da nucleossintese estelar, o processo que gera a energia nas estrelas, poderfamos imaginar que o todo
o hélio foi produzido em estrelas. Esse foi um dos argumentos utilizados por astrénomos contrérios
A teoria do Big Bang. Mas, fazendo a soma de todo o hélio produzido em estrela, chegamos a uma
conclusio interessante: seriam necessarias dezenas de bilhdes de anos para se conseguir todo o hélio
observado. A tnica forma de se produzir tanto hélio é pela nucleossintese primordial, durante os

primeiros minutos de um universo quente e denso.

« Fim da era da radiacao

A medida que o Universo expande, a densidade de matéria diminui proporcionalmente a0 aumento
do volume. Dobrando o volume do Universo, a densidade cai pela metade, e assim por diante. Se
associarmos uma escala a0 Universo (imagine uma régua que expande junto com o Universo) pode-
mos escrever que a densidade de matéria é inversamente proporcional a esta escala elevada ao cubo:
densidade da matéria = 1/(escala do universo)>.

J4 a radiagio tem comportamento diferente. Além de a diminuicio da densidade de energia da
radiagio ser inversamente proporcional a0 volume (como no caso da matéria), ainda h4 o efeito da
propria expansio na radiagdo, como havia sido previsto em 1917 por William de Sitter. Considere a
radiagdo como uma onda ligada em dois pontos. Se separarmos esses pontos (devido 4 expansio), o
comprimento de onda aumenta. Logo, a frequéncia da onda diminui e sua energia também.

Dessa forma, a densidade de energia da radiagio diminui proporcionalmente ao inverso da quar-
ta poténcia da escala cosmica: densidade da matéria = 1/(escala do universo)*.

Isso significa que a densidade de energia de radiagio diminui mais rapidamente que a densidade
de matéria. No inicio, a temperatura era tio alta e o volume tio pequeno, que a densidade de energia
da racliagéo eramaior que a densidade de matéria. Mas com o passar do tempo, chegou um momento
em que essas duas densidades, da matéria e radiagio, se equipararam. Chamamos esse momento de
‘equiparticdo entre matéria e energia’, que marca o fim da era da radiacio e o inicio da era da matéria.

Isso ocorreu quando o Universo tinha 60 mil anos e estava & temperatura de 9.200 K.
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14- Antes da recombinagdo, os fétons nao podiam mover-se livremente pelo Universo, por isso
mudavam de direcdo a cada encontro com um elétron. Apés a recombinagdo os elétrons eram cap-

turados e os fétons moviam-se livremente pelo espago.

Esse é um momento importante, pois enquanto a radiagio dominava nio havia formagio de
estrutura; as galdxias e as estrelas nio podiam se condensar. Quando a matéria passou a dominar a

densidade, as estruturas comegaram a aparecer.

« Recombinagao e radiagao césmica de fundo

Finda a nucleossintese, 0 Universo continuava expandindo e esfriando. Excluindo as componentes
mais exdticas, como matéria e energia escura, o Cosmo ainda tinha a composi¢io quimica primor-
dial de 76% de hidrogénio e 24% de hélio. Todos esses dtomos estavam completamente ionizados
e os elétrons soltos.

Isso ocorreu devido 4 grande afinidade entre a radiagio e os elétrons. Os fétons que estavam
vagando eram ainda muito energéticos e quando colidiam com um elétron transferiam parte de sua
energia. Os elétrons se tornavam tio energéticos que os nicleos atdmicos nio podiam reté-los. Outra
consequéncia disso é que o universo era opaco para a radiacio; em média, os fétons percorriam um
caminho curto antes de interagir com um elétron e mudar de energia e de direcio.

Quando a idade césmica chegou a 400 mil anos e sua temperatura atingia 3.000 K, nao havia
mais fétons energéticos o suficiente para manter a matéria ionizada. Os nticleos comegaram a captu-
rar e reter elétrons. Os 4tomos se tornaram neutros e o universo ficou transparente para a radiagio.
Chamamos este momento de Recombinagio. Nessa situagio, a maioria dos fétons podia mover-se
durante bilhoes de anos sem interagir com a matéria.

Os fétons que interagiram com os elétrons pela tltima vez durante a recombinagio sdo obser-
vados na Terra em todas as direcoes. Como esses fétons tém hoje uma frequéncia de radiagio de
micro-ondas, nés os chamamos de Radiagio Césmica de Fundo em Micro-ondas (RCFM).

A existéncia desse fundo cdsmico de radiagio foi prevista no final dos anos 1940 pelo fisico
russo naturalizado norte-americano George Gamow (1904-1968). Mas o tema caiu em certo es-
quecimento até que alguns astrofisicos voltaram a se interessar por ele, em particular um grupo da
Universidade de Princeton nos Estados Unidos, no inicio da década de 1960.

Por coincidéncia, em 1964, dois fisicos da companhia telefénica Bell, Arno Penzias e Robert Wil-
son, estavam trabalhando nessa época em uma nova antena para uso em radioastronomia. Nos testes

desse instrumento, notaram a presenca de um ruido persistente em todas as direces em que a antena



15- Mapa de todo o céu da varia- 2
WMAP (2003)

Go da temperat da Radiaca
¢ao aa te pem ura a aatagao lano

Césmica de Fundo.

16- Evolugdo da distribuicao da matéria durante a Idade das Trevas. Os
filamentos césmicos comegaram a se definir. Os aglomerados de galdxias sur-
giram na interseccdo dos filamentos da teia cosmica. As regides de maior den-

sidade que se desenvolveram nos filamentos sdo chamadas Halos.

era apontada. Apds vdrias verificacdes do sistema, inclusive da suspeita de que o ruido viria de material
orginico produzido por pombos instalados na antena do instrumento, Penzias e Wilson concluiram
que o ruido era um sinal real vindo de qualquer direcio do céu.

Uma segunda coincidéncia fez com que tivessem contato com uma equipe da Universidade de
Princeton, que buscavam justamente um sinal como o que estavam recebendo e encontraram a solugio:
o que Penzias e Wilson estavam registrando era a Radiagio Césmica de Fundo. Penzias e Wilson re-
ceberam o Prémio Nobel por esta descoberta em 1978. A radiagio césmica de fundo tem temperatura
muito bem determinada de 2,725°K, valor que coincide com o valor esperado pela teoria do Big Bang,.

A Radiacio Césmica de Fundo em Micro-ondas é extremamente rica em informacgdes sobre
o universo jovem. E uma impressio digital do Universo, mostrando que, h4 14 bilhges de anos, a
densidade era uniforme, mas nio perfeitamente. As observagdes mostram pequenas flutuacdes na
RCFM, interpretadas com indicio de que havia flutuacées de densidade, isto é, regides mais ou me-
nos densas que a média. Essas flutuagdes de densidade, no entanto, eram muito pequenas, algo como
uma parte em cem mil. Imagine uma bola perfeitamente lisa, com um metro de didmetro. Se ela tiver
imperfeicdes na mesma escala que a RCFM, sua superficie terd pequenas elevagdes ou depressdes
com cerca de 0,01 milimetro.

A Radiagio Césmica de Fundo é uma das melhores evidéncias a favor da teoria do Big Bang,

dificilmente explicada por algum outro modelo cosmoldgico.
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17- Histéria do Universo entre a época de recombinagao e o fim da reionizagdo. Regides HII, composta de gds ionizado, seme-

lhante as regioes observadas na Via Ldctea e outras espirais e galdxias irregulares onde hd formagao estelar. Acima dos quadros

estd a idade do Universo e o simbolo z indica o redshift correspondente. Os circulos escuros séo regides de alta densidade que

podem se manter neutras, correspondendo ao interior das galdxias.

« Idade das trevas

Passada a época da recombinacio, o Universo entrou em uma fase em que nio havia qualquer fonte
de luz, a chamada Idade das Trevas. Durante esse periodo, que durou cerca de 450 milhoes de anos,
a matéria foi se organizando e regides com maior densidade de matéria passaram a colapsar.

Foi nessa época que se formou a teia césmica tragada pela matéria escura. As regides de maior
densidade atraiam a matéria, aumentando com isso a densidade local, que implicava na atragio de
mais matéria. Em contrapartida, as regiGes de baixa densidade iam gradativamente se esvaziando. Esse
processo ndo tem simetria esférica, a matéria em queda nio vem de todas as diregdes. A distribuicio de
matéria no jovem universo era sempre um pouco achatada, com uma forma grosseiramente semelhante
3 de um charuto amassado. A matéria cai nessas “sementes” de estrutura seguindo uma direcio privile-
giada (na analogia do charuto, essa diregdo é o eixo maior), e assim forma uma estrutura de filamentos.

Os Halos de matéria, regides aproximadamente esféricas e em equilibrio, que se formaram
nesse periodo, sio as sementes das futuras galdxias e grupos de galdxias que irdo se formar apds a
Idade das Trevas.

A Idade das Trevas termina quando as primeiras estrelas e/ou os primeiros nicleos galdctico
se formam. Nio sabemos ainda os detalhes do final desse periodo, mas os telescdpios, terrestres e

espaciais, ainda desta década de 2010 devem revelar essa histéria.

« Formagao das primeiras estrelas e quasares
A formagio de estruturas no Universo depende principalmente da matéria escura. A matéria ‘conven-
cional” baridnica (que compde os elementos encontrados na Terra, nas estrelas e no meio interestelar)
acompanha a matéria escura nesse processo de formacio. Inicialmente, a matéria bari6nica apenas co-
lapsava gravitacionalmente nos halos de matéria escura, mas 4 medida que a densidade aumentava a
matéria baribnica passava por fendmenos nio gravitacionais. Esses fendmenos envolvem ganho e perda
de energia pela absor¢io ou emissdo de radiagio. A matéria baridnica emite espontaneamente, por
exemplo, radiagdo (portanto perde energia) quando estd aquecida acima de 10 mil graus.

Nio sabemos exatamente o que se formou primeiro, mas os primeiros objetos colapsados eram
muito energéticos. Quando o Universo atingiu entre 400 e 500 milhdes de anos surgiram as primei-

ras fontes de radiagio, que pareceram poderosos fardis.




18- Detalhes do campo ultraprofundo feito pelo telescépio espacial Hubble. As galdxias maiores e mais

brilbantes estdo relativamente proximas, a 6 bilhes de anos-luz. As mais fracas e menores estao a mais

de 20 bilhdes de anos-luz (imagem produzida por S. Beckwith do STScI).

Um dos primeiros objetos a se formar foram as estrelas. Mas, diferentemente das estrelas atuais,
essas pioneiras nio tinham metais, sua composi¢io quimica era primordial, com 76% de hidrogénio
e 24% de hélio. A formagio destas estrelas é um pouco diferente da formagio das estrelas atuais. Sem
metais, o resfriamento do gas é mais lento e as estrelas que se formam naquela época sio em geral
muito mais massivas que as estrelas que observamos hoje.

Por serem de grande massa as primeiras estrelas, chamadas de Populagio III, eram muito
luminosas, particularmente na faixa do ultravioleta. Mas, estrelas de grande massa vivem compa-
rativamente muito pouco, apenas alguns milhées de anos, e morrem em uma poderosa explosio
sob a forma de supernova. Estrelas de Populagio III de baixa massa provavelmente nio se forma-
ram, por isso nio encontramos nenhuma delas até agora; provavelmente elas nem existem mais
em nossa galdxia.

Nessa mesma época, buracos negros supermassivos, com milhdes de vezes a massa do Sol, co-
mecaram a ser alimentados pelo gis concentrado na regiio que serd mais posteriormente o niicleo
das galéxias. Esse ¢ o processo que gera energia em quasares; além de muito eficiente, ele é também
muito energético. A emissio de radiagio ultravioleta desses novos quasares, junto com a radiagdo
das primeiras estrelas, comegava a ionizar o Universo novamente. Os dtomos de hidrogénio e hélio
nas vizinhancas dessas fontes foram os primeiros a perder seus elétrons. O Universo, que era neutro
desde a época da recombinagio, voltava gradualmente a se tornar um plasma ionizado. Esse processo
se completou quando o Universo chegou a pouco menos de 1 bilhio de anos.

O final da reionizagio do Universo foi detectado no inicio do século 21 pela observacio de es-
pectros de quasares muito distantes. O inicio da reionizagio foi deduzido a partir das observacoes
da Radiagio Césmica de Fundo do satélite WMAP.

Entre setembro de 2003 e janeiro de 2004, o telescépio espacial Hubble observou uma pequena
fragio do céu totalizando um tempo de exposigio equivalente a 271,2 horas (11,3 dias). Essa obset-
vacio, a mais profunda até entdo, permitiu a identificagio de objetos tio débeis quanto magnitude
30, a distincias entre 20 e 25 bilhées de anos-luz. Levando em conta o tempo necessirio para a luz
chegar até a Terra, isso significa que o telescpio espacial registrou o Universo como era quando
tinha entre 1 a 2 bilhoes de anos. O sucessor to telescépio Hubble, o telescépio espacial James Webb,

recuard ainda mais no passado, possibilitando, talvez, observar as primeiras galdxias.
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« A era da energia escura

Como vimos, a densidade de matéria decaiu com o inverso do fator de escala do Universo elevado ao
cubo (isto é, diminui proporcionalmente a0 aumento do volume), enquanto a densidade de energia
da radiacio reduziu-se proporcionalmente ao inverso da escala do Universo 4 quarta poténcia. Ao
entrar na era da matéria, a densidade de radiagio césmica se tornava desprezivel frente 4 densidade
de matéria existente A época.

Quando o Universo chegou 4 idade de dez bilhoes de anos outra componente passou a dominar
o balango energético do universo: a energia escura.

Ainda nio sabemos o que € a energia escura, mas temos evidéncias de sua presenga devido
a um conjunto de observagdes. Admitindo o modelo mais simples de energia escura, preferido
para interpretar as observag()es feitas, a densidade de energia escura é constante, independente da
expansio cdsmica.

A energia escura tem uma propriedade muito peculiar, sua pressio é negativa, proporcional 4 sua
densidade no caso mais simples. Essa pressio negativa age de forma a acelerar a expansio do Univer-
so cada vez mais rapidamente. Antes de o Universo chegar aos dez bilhées de anos a densidade de
energia escura era menor que a densidade de matéria e radiac;éo, fazendo com que a pressio negativa
nio fosse significativa. Isso é muito importante para a formagio de galdxias e grupos de galdxias, pois
a pressio negativa da energia escura dificulta a formagio de estruturas. Se a densidade de energia
escura fosse maior no nosso universo, nossa galéxia poderia nio ter se formado, o que impediria a
formacio do Sol e do Sistema Solar.

Nos tltimos quatro bilhdes de anos, o Universo estd em fase de expansio acelerada devido 2
energia escura. Atualmente, o Universo estd se expandindo cada vez mais rapidamente. Em mais al-
guns bilhoes de anos, a expansio sera exponencialmente répida ea formagéo de estruturas césmicas
cessard completamente. O maiores objetos que poderio colapsar no Universo serdo os superaglome-

rados com até cerca de 10'7 massas solares.

« Futuro do Universo
O destino do Universo depende da quantidade de matéria e energia. A evolugio futura do Universo

pode ser determinada conhecendo sua composicio, mas também precisamos saber como a energia
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escura, a principal componente no universo atual, realmente se comporta, ou seja, se é uma constante
ou se é um elemento com propriedades que se alteram com o tempo. Ainda nio conhecemos a natu-
reza da energia escura, mas podemos fazer predigoes baseadas em propriedades possiveis de serem
observadas e passiveis as leis da fisica a0 nosso alcance atualmente.

Se a energia escura for uma constante da Natureza, no caso a Constante Cosmoldgica, intro-
duzida por Einstein, ento o Universo ird se expandir para sempre. Como a expansio é acelerada,
tudo o que nio estiver fortemente ligado pela gravidade na nossa regido no Universo serd arras-
tado para longe pela expansio e, em cerca de cem bilhdes de anos nio serd mais vista nenhuma
outra galdxia no céu.

Em contraposicio, se a densidade da energia escura diminuir e desaparecer e, 20 mesmo tempo,
a densidade de matéria for um pouco superior a 107 g/cm’, entdo a expansio cdsmica cessard no
futuro e a gravidade fard com que o Universo se contraia indefinidamente até que toda a matéria e a
radiagdo voltem a se concentrar em uma singularidade. O que pode acontecer depois disto é uma in-
cégnita. A histdria, a0 menos de uma etapa do Universo, pode terminar num Big Crunch (o inverso
do Big Bang, que poderiamos traduzir livremente como a Grande Compressio). Ou entio o universo

poderia ricochetear em um novo Big Bang, ou seja, num renascimento.
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22- Os quatro elementos bdsicos do Universo de vdrias culturas da Antiguidade. Um

quinto elemento era acrescentado, representando o material celeste.

Um cendrio mais exdtico, e nio completamente descartado pelas observa(;()es, seria o caso da ener-
gia escura ter uma pressio maior que a prevista para a Constante Cosmol(’)gica. Nesse caso, teriamos
em alguns bilhdes de anos uma expansio superexponencial. O espago expandiria tio rapidamente que,
posteriormente, nenhuma for¢a da Natureza poderia impedi-lo. A principio, as galdxias comegariam
a perder suas estrelas, depois as estrelas perderiam seus planetas e mais tarde os préprios planetas
seriam esquartejados. Depois, os 4tomos seriam arrancados das moléculas, os elétrons dos dtomos e os
proétons e néutrons dos nticleos. Finalmente, os quarks se separariam e o Universo terminaria em uma

sopa de particulas elementares. Esse cendrio é conhecido como Big Rip (Grande Rasgio).

10.9 COMPOSIQAO Do UNIVERSO: 0 LADO ESCURO DO UNIVERSO

A composi¢io do Universo em elementos bisicos sempre foi um assunto debatido em diversas
culturas. Na Antiguidade, um mundo composto de quatro elementos era uma visio comum. Na
Grécia Cléssica, os fildsofos pensavam que os elementos basicos da Natureza era terra, dgua, ar e
fogo‘ Para descrever todo o Universo, era acrescentado um quinto elemento, ou Quintesséncia, as
vezes chamado de Eter.

Essas ideias evoluiram durante os séculos, com os conceitos atomistas, que também surgiram
na Grécia clissica, e o desenvolvimento da quimica e da fisica. No inicio do século 20, j4 era aceita
a no¢io de que a matéria no Universo e na Terra é composta dos mesmos dtomos, embasado pela
recém criada fisica quintica e pelas observagdes de espectros de objetos celestes.

Em 1933 surge a primeira evidéncia de que falta algo na receita do Universo. Observa-se que
existe uma grande quantidade de massa nos aglomerados de galixias que nio podemos detectar
diretamente, mas se que revela pela andlise do movimento das galdxias. Esse assunto, contudo nio
atrai muitos pesquisadores e, até a década de 1970, a ideia reinante era de um universo composto
de dtomos e moléculas, isto é, matéria baridnica. A dnica dificuldade seria que nem toda a matéria
baridnica pode ser observada por razdes técnicas.

Mas no final da década de 1970, foi descoberta uma grande quantidade de matéria distribuida ao

redor das galdxias espirais, formando um halo de matéria invisivel ou escura. A partir daf iniciou-se uma



energia escura

400 mil anos 14 bilhdes de anos

23- Distribuicao das componentes do universo atual (a direita) segundo os dltimos modelos cosmoldgicos:
70% estd na forma de energia escura, 26% na forma de matéria escura, 3% na forma de hidrogénio, 1%
na forma dos outros elementos da tabela periédica. A radiagdo contribui apenas com 0,005% para a

massa/energiacésmica. A esquerda, a composicao do Universo na época da recombinagao.

investigacdo por um nimero crescente de astrdnomos e fisicos e, durante a década de 1980, ficou claro
que a matéria escura ndo pode ser toda baridnica. O principal vinculo é a quantidade de matéria bario-
nica deduzida a partir da observagio da abundincia de elementos leves produzidos durante a nucleos-
sintese primordial. O modelo preferido de Universo é constituido entio de uma grande quantidade de
matéria escura de algum tipo desconhecido e uma pequena fragio de matéria baridnica.

No ano de 1998, nossa visio de Universo foi revolucionada. As observacdes de supernovas dis-
tantes mostraram que esses objetos parecem menos brilhantes que o esperado, caso o Universo ti-
vesse apenas matéria. Virias hipéteses foram descartadas e o melhor cendrio para explicar o baixo
brilho aparente das supernovas ¢ a expansio acelerada do Universo, provocada por uma componente
de pressio negativa chamada energia escura.

Neste mesmo ano de 1998, outra observagio mostrou a presenga de outra componente além da
matéria. A anilise das variagées de temperatura da Radiagio Césmica de Fundo sugeriu que o Uni-
verso deve ter uma geometria plana, ou praticamente plana. Para isto, a soma das densidades de todas
as componentes deve totalizar o valor da densidade critica. Medidas independentes da densidade de
matéria resultam em um valor de cerca de 30% da densidade critica. Se o universo é plano, entio 70%
de seu contetido devem ser de outra natureza.

Para as préximas décadas, grandes esforcos nas dreas experimental e tedrica serdo investidos na

pesquisa da natureza da matéria e energia escura.

10.10 ANTES po BiGc Bane?

Na teoria padrio do Big Bang, baseada na fisica que conhecemos e testamos, e baseada nos chamados
trés pilares observacionais (o afastamento das galdxias, a abundincia dos elementos leves e a radiagio
césmica de fundo), ndo tem sentido falar de um momento anterior ao Big Bang. Tudo tem origem
na Grande "Explosio’, inclusive o espago e o tempo.

Devemos ir além da fisica relativistica e quintica se quisermos que a questio sobre o que ocorreu
antes do Big Bang tenha, pelo menos, algum sentido. Na década de 1990 amadureceram novas ideias

sobre a natureza césmica e uma que tem mobilizado um grande niimero de pesquisadores é a Teoria
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das Cordas. Por essa teoria o Universo tem trés dimensdes espaciais grandes (ou mesmo infinitas) e
outras sete espaciais pequenas, e as particulas fundamentais sio cordas unidimensionais que vibram.
Diferentes modos de vibra¢io produzem caracteristicas as cordas e conjuntos de cordas formam as
particulas que conhecemos, como quarks, elétrons, neutrinos etc.

Em alguns modelos cosmoldgicos baseado na Teoria das Cordas, o Big Bang seria apenas uma
transicio de duas fases do Universo. O Big Bang nio seria uma singularidade mas apenas uma es-
trutura muito pequena, menor do que a escala de Planck, que corresponde 3 menor escala em que
podemos aplicar as leis da fisica atual, equivalente & aproximadamente 1,6x10* centimetro (cerca
de vinte ordens de grandeza menor que o porte de um elétron!).

Também existem os cendrios baseados nas branas (jargao inventado pelos fisicos, que significa
diminutivo de membrana). Por essa concep¢io nosso universo estaria contido em uma dessas branas
que evoluiria em um meio de dimensio superior. Em uma das teorias de branas equipirdtica (em
grego significa deflagracdo), o Big Bang seria o resultado de uma colisdo de branas e, além disto, essas
colisdes seriam recorrentes.

Mas aqui é preciso considerar que a Teoria de Cordas é ainda extremamente especulativa e nio

foi testada experimentalmente, e dificilmente isso ocorerrd em um futuro préximo.



