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O século XX foi extremamente rico em descobertas tanto na fisica, de uma forma geral, como na
cosmologia. Foi neste século que descobriu-se a existéncia de galixias e que elas constituem os
tijolos das grande estruturas no Universo. Também neste século descobriu-se que o Universo estd
em expansao e essa grande descoberta é o tema principal desse artigo. O ano de 1998 pode tornar-se
um marco na histéria da cosmologia. A descoberta nesse ano de que o Universo estd em expansido
acelerada, se confirmada, é de importincia comparavel a descoberta na década de 60, da existéncia
de uma radiagao césmica de fundo (veja a secio VI). Certamente ela traz um impacto profundo
na nossa compreensao do cosmos, abre novas perspectivas para a teoria de campos, para a fisica
de particulas elementares e como toda grande descoberta lanca novos desafios. A aceleragiao da
expansao do Universo, suas evidéncias observacionals e possiveis causas sao assuntos que também
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trataremos aqui.

I Introducao

No século XX tivemos grandes astronomos, mas
sem divida Edwin Powell Hubble destacou-se entre
eles. Hubble é considerado o maior astronomo desde
Copérnico: realizou descobertas tao importantes que
imortalizariam qualquer cientista que tivesse desco-
berto ao menos uma delas. Ele deu uma contribuicao
fundamental & descoberta de galaxias, criou um sistema
simples de classificacao de galaxias aceito até hoje e fi-
nalmente mostrou que o Universo esta em expansao.

Hubble nasceu em novembro de 1889 em uma
familia de classe média no estado de Missouri nos Esta-
dos Unidos. Aos 10 anos de idade, estimulado pelo
seu avo materno, surgiu seu interesse pela astrono-
mia. Entretanto a trajetéria seguida, até se tornar
um astronomo consagrado esta longe de ser linear. Em
1906, aos 17 anos entrou para a Universidade de Chi-
cago onde realizou seus estudos universitarios. FEntre
1910 e 1913 estudou ciéncias juridicas na Universidade
de Oxford na Inglaterra, e aos 25 anos de idade retornou
a Universidade de Chicago onde defendeu tese de dou-
torado em astronomia. Apds a defesa de tese, alistou-se
como major na for¢a expedicionaria americana e seguiu
para a Franca onde comandou um batalhao na primeira
guerra mundial. Em 1919 voltou aos Estados Unidos e
foi entao contratado para trabalhar no Observatoério do
Monte Wilson. Foi nesse observatorio que realizou suas
grandes descobertas.

IT Como Hubble descobriu as
galaxias

Uma das grandes questoes da astronomia no inicio do
século XX era saber a natureza das nebulosas espirais.
Alguns astronomos argumentavam serem elas um sis-
tema de estrelas que nos circundam, enquanto outros
defendiam a tese de que as nebulosas espirais eram sis-
temas semelhantes 4 nossa prépria galaxia e situadas
bem mais distantes que as estrelas usuais. A existéncia
de nebulosas ja era conhecida ha centenas de anos.

Em abril de 1920 ocorreu um debate entre dois gran-
des astronomos da época, Herbert Curtis e Harlow Sha-
pley, que entrou para a histéria da cosmologia. Uma das
questoes do debate era a natureza das nebulosas espi-
rais. Curtis dizia: “A evidéncia hoje aponta fortemente
para a conclusao de que as espirais sao galdrias indi-
viduais, ou universos ilhas, compardvets em dimensao
e nimero de componentes individuats @ nossa propria
galdzia.” FEnquanto que Shapley defendia um outro
ponto de vista: “Me parece que a evidéncia € oposta a
que as espirais sejam galdrias de estrelas compardveis
d nossa propria galdria. Até o presente ndo hd razao
para modificarmos a hipétese tentativa de que as espi-
rais sdo simplesmente objetos nebulosos.” A disputa
nao foi resolvida entao. O que faltava? Dados precisos
sobre a nossa distancia até as nebulosas.

Em 1923 Hubble inicia, em Monte Wilson, uma
série de observacoes de Andromeda, a mais famosa das
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nebulosas espirais. No inicio de outubro ele observa
em Andromeda duas novas e uma estrela variavel bem
ténue. KEssa ultima era uma grande descoberta. Apos
uma sequéncia de observacoes, Hubble pode concluir
que a estrela variavel era do tipo cefeida !'. Mas por
que isso era tao importante? Em 1912, Henrietta Lea-
vitt, uma astronoma do Harvard College Observatory,
mostrou a existéncia de uma correlacao entre a lumi-
nosidade absoluta ? de estrelas variadveis cefeidas e o
periodo de oscilagao da intensidade da luz vinda des-
sas estrelas. A correlacdo é no sentido de que quanto
maior o periodo entre dois méximos (variando de al-
guns dias até algumas semanas), maior a luminosidade
absoluta. Observando-se o periodo de variacao de uma
estrela cefeida, os resultados de Leavitt permitem infe-
rir sua luminosidade absoluta. Assim, como a intensi-
dade da luz cai com o inverso do quadrado da distancia,
podemos determinar a distancia de uma estrela ce-
feida medindo sua luminosidade aparente 2 ¢ estimando
sua luminosidade absoluta através da observacao do
periodo. Usando a técnica desenvolvida por Leavitt,
Hubble pode determinar a distancia a Andromeda. Em
fevereiro de 1924 Hubble escreveu uma carta a Shapley
em que dizia: “ Vocé se interessard em ouvir que en-
contrer uma varidvel cefeida na nebulosa Andromeda
(M31). ... Em anexo segue uma cdpia da curva de luz
que, mesmo grosseira, mostra de forma inquestiondvel
as caracteristicas de uma cefeida. Usando o valor
de Seares ... a distincia obtida possur um valor acima
de 300 000 parsecs.”

Ja se conhecia, naquela época, que o raio da nossa
galdxia era bem menor que o valor acima (o raio da
galdxia é da ordem de 15 000 parsecs). Portanto a con-
clusao era inescapavel. A nebulosa Andromeda é uma
galaxia espiral semelhante a nossa Via Lactea e que,
sabemos hoje, encontra-se a uma distancia aproximada
de 2,9 milhées de anos luz. °

IIT A Lei de Hubble

E um fato comum a todas as grandes descobertas ci-
entificas que estas s6 ocorrem apds serem precedidas
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por pequenos e importantes passos. A descoberta da lei
que governa a expansao do Universo feita por Hubble
nao fugiu a essa regra. Contar um pouco dessa histéria
é 0 objetivo desta secao.

Em 1901, Vesto M. Slipher, um jovem astronomo,
entao com 25 anos, foi contratado para trabalhar no
Observatério Lowell no Arizona (EUA). Durante mais
de 10 anos Slipher analisou o espectro da luz vinda de
estrelas e nebulosas.® Em 1912, percebeu que as linhas
espectrais de Andromeda estavam no lugar errado: elas
estavam deslocadas para o azul, isto é, para a regiao do
espectro de menores comprimentos de onda. Medindo o
deslocamento espectral ele conseguiu determinar a ve-
locidade de Andromeda em relagao a Terra. Isso foi
possivel devido ao fenomeno denominado efeito Dop-
pler, nome dado em homenagem a Christian Doppler,
cientista austriaco que em 1842 o descobriu. No caso de
uma onda que propaga-se em um meio material (uma
onda sonora por exemplo), esse efeito manifesta-se em
uma mudanca na frequéncia observada sempre que o
detector ou a fonte movem-se em relagao ao meio. Ob-
servamos que o som vindo da sirene de uma ambulancia
torna-se mais agudo (maior frequéncia) quando esta
aproxima-se de nds e mais grave quando ela se afasta.
O efeito ocorre nao apenas com ondas sonoras mas
com ondas eletromagnéticas (como a luz vinda de uma
galdxia) também. A distancia entre duas cristas de uma
onda (comprimento de onda) medida por um observa-
dor, é menor (deslocamento para o azul - som agudo)
quando a fonte emissora aproxima-se do observador do
que quando a fonte esta parada. Quando a fonte afasta-
se do observador o comprimento de onda medido por ele
é maior (deslocamento para o vermelho - som grave).
Para a radiacao eletromagnética temos:

y = Aobservado - /\emitido _ U_e (1)

/\emitido c ’
onde ¢ é a velocidade da luz, Apservado € © cOmprimento
de onda observado, Acmitidgo € © comprimento de onda
no referencial da fonte, v, é a velocidade da fonte (em
relagdo ao observador) e z é o desvio para o vermelho.
Velocidades positivas indicam afastamento da fonte em
relagao ao observador e correspondem a z positivo. A

1 Cefeidas sio estrelas instaveis, com aproximadamente dez vezes a massa do Sol e cujo brilho, devido a variacio de sua opacidade,

oscila periodicamente.
?Energia por unidade de tempo emitida por uma fonte.

3Energia por unidade de drea por unidade de tempo recebida por um detector aqui na Terra

41parsec = 3,26 anos luz

5Hoje se sabe que nossa distancia 4 Andrémeda é o triplo da distancia estimada por Hubble em sua carta a Shapley. No inicio da
década de 50 Walter Baade mostrou que existem dois tipos distintos de variavel cefeida. Esta descoberta teve um enorme impacto na
cosmologia observacional originando uma grande revisao nas estimativas de distancia.

6 A radiacio emitida por um corpo pode ser analisada por um instrumento chamado espectroscépio. Em linhas gerais, esse instru-
mento consiste essencialmente de um anteparo com uma fenda, um prisma e uma tela onde a luz vinda do objeto é projetada. A luz de
uma lampada comum, por exemplo, quando passa pela fenda é decomposta pelo prisma e projeta-se na tela em um espectro continuo
onde aparecem todas as cores (frequéncias visiveis) do vermelho ao violeta. Um gds aquecido de hidrogénio, por outro lado, projetara
na tela apenas algumas frequéncias (espectro discreto de emissao). Caso coloquemos um gas frio entre a lampada comum e o anteparo,
veremos que algumas linhas espectrais nao aparecem (espectro de absorcao) no anteparo. As linhas de emissao ou absorcao de um gas
sao uma caracteristica da composicao quimica do gas. Isto é, elas sao uma espécie de impressao digital do(s) elemento(s) quimico(s) que
constitue(m) o gas. Pela posicao de uma linha espectral uma pessoa treinada pode dizer exatamente que elemento quimico é responsavel
por ela. Veja, por exemplo, “Astronomy Today” de Chaisson & McMillan onde é possivel obter mais informagao.
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féormula vale para velocidades bem menores que a da
luz.

A velocidade de Andromeda estimada por Slipher
era da ordem de 300 km/s. Em 1915 ele ji tinha
40 medidas de espectro de nebulosas com 15 veloci-
dades radiais estimadas, nimero que sobe para 25 em
1917. Contrariamente ao observado para Andromeda, a
grande maioria apresentava velocidades positivas. Por
exemplo, das 41 nebulosas com desvio para o verme-
lho medido em 1923, apenas 5 (incluindo Andrémeda)
aproximavam-se da Terra. A velocidade das nebulosas
era considerada muito alta, em média maior que vinte
vezes as velocidades tipicas encontradas para estrelas.
Os valores obtidos estavam compreendidos entre 200 e

1100 km/s.

Enquanto a cosmologia observacional comecava a
desenvolver-se nos Estados Unidos, na Europa progres-
sos tedricos fundamentais estavam sendo feitos. Em
1917 Albert Einstein ja havia desenvolvido sua teo-
ria para o campo gravitacional, a relatividade geral, e
construido o primeiro modelo cosmolégico relativistico.
O modelo de Einstein, além de ser espacialmente ho-
mogéneo, tinha a propriedade de ser estatico. Naquela
época os clentistas acreditavam ser esta uma carac-
teristica do Universo. Como a gravitacao é atrativa,
para obter um Universo estatico Einstein foi obrigado
a modificar suas equag¢oes originais do campo gravitaci-
onal introduzindo um termo repulsivo, a chamada cons-
tante cosmoldgica (A). Einstein acreditava que seu mo-
delo possuia as seguintes virtudes: 1) podia relacionar a
massa do Universo com a constante cosmoldgica, o que
estava em acordo com um principio que lhe era muito
caro, o principio de Mach ; 2) acreditava ser este o
tinico modelo com essas caracteristicas; 3) mostrou ser
possivel construir um modelo cosmologico consistente
com a relatividade geral.

Em 1917, o astronomo holandes Willem de Sitter
também publica trés trabalhos em que aplica a relativi-
dade geral a cosmologia. Mostra que é possivel obter-
se novas solu¢oes da relatividade geral, com constante
cosmoldgica, estaticas ¥, porém vazias (sem matéria), o
que de certa forma entra em conflito com as virtudes
atribuidas por Einstein ao seu modelo. De Sitter su-
gere ainda que a velocidade de afastamento de objetos
aleatoriamente espalhados em seu Universo aumentaria
com a distancia.? Esta propriedade era entdo conhecida
como “efeito de Sitter”. Portanto, ja em 1917 é possivel
notar-se a semente do que viria a ser mostrado obser-
vacionalmente por Hubble mais de uma década depois.

Em 1922, Aleksandr Aleksandrovich Friedmann, ci-
entista russo nascido em 1887 na cidade de Sao Pe-
tersburgo, obteve, pela primeira vez, solu¢oes expansi-

onistas das equacgoes de Einstein. Nessa época, tanto
Einstein quanto de Sitter insistiam que as proprieda-
des do espaco-tempo sao estaticas. Einsten chegou
mesmo a publicar uma nota em que declarava estar
o trabalho de Friedmann matematicamente incorreto.
Contudo, um ano depois ele admitiu seu erro e reco-
nheceu a importancia do trabalho de Friedmann. O
Universo descrito pelo modelo de Friedmann é espaci-
almente homogeéneo, isotrépico em relacao a qualquer
ponto, e possul uma origem no passado em que a den-
sidade de matéria diverge. Este modelo é considerado
atualmente o modelo padrao da cosmologia. Friedmann
mostrou que sob certas condi¢oes obtém-se uma solucao
que descreve a expansdo e contracao em ciclos do uni-
verso e cujo periodo ele estimou em dez bilhoes de anos.
E notavel que ele tenha chegado a esse valor bastante
proximo ao que hoje acreditamos ser a idade do Uni-
verso (quatorze bilhdes de anos). Friedmann publicou
ainda outro trabalho em 1924, mas no ano seguinte,
contraiu tifo e faleceu precocemente aos trinta e sete
anos.

Motivado pelas medidas de Slipher e pelo “efeito de
Sitter”, o alemao C. Wirtz foi o primeiro astronomo a
buscar uma relacao entre a distancia e a velocidade das
galaxias. Wirtz usou o diametro aparente das galaxias
como indicador de distancia. Quanto mais afastada
uma galaxia menor seu diametro aparente. Em 1922
sugeriu que a velocidade cresce com a distancia, porém
a relacao encontrada por ele nao era linear e sim lo-
garitmica. Estudos semelhantes foram realizados por
Lundmark e Stronberg, sem contudo concluir sobre a
existéncia ou nao de alguma relacao entre velocidade e
distancia.

Em 1928, H. Robertson, usando as velocidades ob-
tidas por Slipher e dados de distancia de galaxias ja
publicados por Hubble, encontra uma relagao aproxi-
madamente linear entre velocidade e distancia. Ele pu-
blica seu trabalho em uma revista nao muito lida por
astronomos. Nao se sabe se Hubble tinha ou nao co-
nhecimento da publicacao de Robertson. O fato é que
a1déia ja era de conhecimento piblico desde o primeiro
trabalho de de Sitter em 1917. Em 1929, e nos anos sub-
sequentes, Hubble sistematicamente estende suas me-
didas de distancia, e usando desvios para o vermelho
medidos por Milton Humason, coloca sobre uma base
firme a validade da lei que indica que a razao entre a ve-
locidade de afastamento de uma galaxia e sua distancia
é uma constante.

A seguir, iniciaremos uma discussao um pouco
mais técnica, pois julgamos importante fazer uma dis-
tincao entre o que chamaremos de “lei de Hubble do
astronomo” e a lei que fol obtida posteriormente e que

"Ernst Mach (1838-1916) filésofo e fisico austriaco, preocupou-se com a nogao de movimento absoluto presente na fisica newtoniana.
Ele acreditava que como a aceleragao das particulas é sempre medida em relacao a algum referencial inercial (as estrelas fixas), a inércia

de uma particula ndo seria um atributo inerente a ela mas deveria depender da distribui¢do da matéria no Universo.

8 A rigor a solucido encontrada por de Sitter é estaciondria, isto é, suas propriedades independem do tempo.

?Como o universo de de Sitter é vazio estes objetos seriam apenas particulas teste.
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denominaremos “Lei de Hubble”. 10

O que de fato Hubble observou foi a existéncia de
uma relagao linear entre o desvio para o vermelho e a
distancia, isto €,

cz=Hqd ; Hgy= constante. (2)

Essa é, na verdade, uma relacao de validade limitada.
Sé é valida para pequenas distancias ou pequenos des-
vios para o vermelho. No célebre trabalho de Hub-
ble de 1929 a distancia das galdxias mais afastadas é
de aproximadamente dois milhoes de parsecs. Para es-
sas distancias, ou mesmo para distancias maiores, a lei
acima é perfeitamente valida. Usando entao a equagao
(3.1), que relaciona velocidade e desvio para o vermelho
(valida para baixas velocidades), v, = cz, chegamos a
lei de Hubble do astronomo:

/UezHO d. (3)

Note que aqui Hy é uma constante e que v, é a veloci-
dade da fonte no instante da emissao, isto é no passado,
relativa ao observador. A Lei de Hubble, por outro lado,
é escrita como:

o(t) = H(t) d(t). (4)

Existem algumas diferencas entre a relacao acimae a lei
de Hubble do astronomo. Em primeiro lugar, todas as
quantidades na expressao acima sao tomadas no mesmo
instante ¢. Veja que na equacao (3) Hy é uma constante
(denominada constante de Hubble) enquanto em (4) a
quantidade H(t) é uma func¢io do tempo. Na verdade
essa quantidade, denominada parametro de Hubble, em
geral diminui com o tempo. A constante de Hubble
(Hy) é o valor do parametro de Hubble hoje, isto é, no
instante ¢ = ¢5,;.. Uma outra diferenca ¢ o significado
da velocidade que aparece na Lei de Hubble. E usual
denomina-la velocidade de recessio por razoes que fi-
carao claras adiante.

Mas qual é o significado fisico da distancia d que
aparece na equac¢ao 47 Em cosmologia temos varias
definicoes de distancia, sendo que algumas podem ser
observacionalmente determinadas enquanto outras nao.
Por exemplo: ha pouco descrevemos como Hubble de-
terminou a distancia de Andromeda usando cefeidas
e a relacao periodo-luminosidade descoberta por Le-
avitt. A distancia obtida dessa forma ou de forma
equivalente é denominada distancia-luminosidade. A
distancia que aparece na Lei de Hubble é denomi-
nada distancia prépria. Ela nao é uma quantidade ob-
servavel, embora talvez seja a definicao de distancia
mais proxima do que nosso senso comum entende como
distancia. Podemos defini-la operacionalmente da se-
guinte forma: suponha que pudéssemos organizar um
conséreio cosmico com o objetivo de determinar a
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distancia de uma galaxia até nés. Para concretizar esse
objetivo, esse conséreio poderia, por exemplo, colocar
um numero muito grande de observadores, cada obser-
vador muito préoximo um do outro, enfileirados radial-
mente desde nossa posicao até a galaxia. Esses observa-
dores estariam com seus relogios sincronizados e combi-
nariam que em um mesmo instante ¢ cada qual enviaria
um sinal de luz para o seguinte. Este entao determina-
ria o instante de chegada do sinal e apds multiplicar a
velocidade da luz pelo intervalo de tempo gasto para o
sinal chegar até ele, teria a distancia que o separa de seu
vizinho.!! Esses observadores se reuniriam finalmente
em uma grande conveng¢ao e apos somarem todos os re-
sultados parciais obtidos teriam a distancia a galaxia
no instante ¢. E claro que um consércio desse tipo nao
pode ser realizado, mas se fosse possivel, a distancia ob-
tida seria o que denominamos de distancia prépria. O
aumento da distancia prépria das galaxias, em relagao
a nos, é reflexo da expansao do Universo. E a taxa de
variacao da distancia propria de uma galaxia em relagao
ao tempo é o que denominamos de sua velocidade de
recessao.

Embora a lei de Hubble do astronomo tenha vali-
dade limitada, a Lei de Hubble, como definida, é sem-
pre valida. Ela é consequéncia da homogeneidade e
isotropia do Universo. A homogeneidade significa a
equivaléncia de todos os pontos do espago e a isotropia
a igualdade, em um determinado ponto, de todas as
dire¢oes. Mas se todos os pontos sdao equivalentes, isso
implica a igualdade de todas as direcoes em qualquer
ponto. Assim nao podemos apontar para uma direcao
e dizer que para la encontra-se o centro do Universo.
Tampouco estamos no centro do Universo. A verdade é
que nao ha centro do Universo, ou melhor todos os pon-
tos sao centrais. Isso realmente parece estranho! Talvez
a idéia de que o Universo possui um centro tenha sua
origem na imagem que fazemos do “big-bang”. E co-
mum pensarmos na grande explosao como uma granada
que explode no ar e cujos fragmentos voam em todas
as dire¢oes a partir de um ponto. Como veremos, essa
imagem, na verdade, possui alguns aspectos corretos e
outros nao.

Voltando a questao anterior. Mas como é que to-
dos os pontos podem ser centrais? A melhor forma de
ilustrar 1sso é por meio da imagem de um balao in-
flando. Considere entao um balao elastico e suponha
que as galaxias sejam pequenas moedas uniformemente
distribuidas e coladas na superficie do balao. Neste
exemplo é preciso desprezar a espessura das moedas e
supor que o Universo esteja restrito a superficie bidi-
mensional do balao, isto é, imagine que somos seres bi-
dimensionais vivendo na superficie do balao. Ao inflar-
mos o balao, as moedas (galdxias) se afastam umas das

10E. Harrison chama essa lei de “lei linear da velocidade-distancia”; veja o seu excelente livro “Cosmology, the Science of the Universe”.

11 Estamos aqui desprezando efeitos decorrentes de existir uma velocidade relativa entre dois observadores vizinhos, isto é, nio estamos

considerando a expansao do Universo durante o intervalo de tempo em que o sinal vai de um observador ao outro préximo.
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outras, mas como elas estao uniformemente distribuidas
na superficie do balao podemos nos situar sobre qual-
quer uma delas que veremos sempre o mesmo quadro.
Isto é, todas as moedas sdo equivalentes (homogenei-
dade) e como o baldo é esférico todas as dire¢des sio
equivalentes (isotropia) em qualquer ponto. Observe
que qualquer moeda pode ser tomada como centro,
pois a distribuicao das outras moedas em torno dela
é esféricamente simétrica. Mas se olharmos na direcao
do raio do balao? Lembre-se que nesse universo somos
seres bidimensionais e portanto isso nao é possivel!

Um outro aspecto ilustrativo no exemplo acima é
que embora as moedas afastem-se umas das outras de-
vido a expansao do balao, elas sao feitas de metal e
nao aumentam de tamanho. O mesmo ocorre com as
galaxias ou, em uma escala menor, com o proprio sis-
tema solar. A Terra ou os planetas nao se afastam
do Sol devido & expansao do Universo, muito menos
se distanciam os dtomos ou as células do nosso corpo.
Em todos esses casos ha outras forcas envolvidas, que
tornam o efeito da expansao do Universo, nessas esca-
las, totalmente desprezivel. Nesse aspecto a imagem
da expansao do Universo como de fragmentos de uma
granada afastando-se uns dos outros é correta. Os frag-
mentos mantém a forma. Foi por essa razao que esco-
lhemos moedas coladas ao balao para representar as
galaxias, e nao pintas desenhadas sobre o balao, que
aumentariam a medida que esse inflasse.!?

H4, contudo, no exemplo do balao, assim como no
da granada, uma diferenca importante com relagao ao
Universo. No caso do balao a expansao acontece em
um espaco vazio e estatico, isto é, ao inflar o balao
ocupa uma regiao cada vez maior do espago tridimensi-
onal. No caso do Universo isso nao ocorre, o Universo
é a totalidade e portanto nao esta expandindo-se den-
tro de um espaco vazio e estatico que o contém. E
realmente dificil imaginarmos isso. Nesse sentido, nos
parece inadequada a pergunta: “para onde estd o Uni-
verso expandindo-se?”. Embora bastante comum, ela é
inadequada pois pressupoe que existe algo externo ao
Universo.

Finalmente é interessante discutir um pouco mais
sobre o conceito de wvelocidade de recessio. Em ge-
ral, quando falamos de velocidade de uma particula em
um determinado referencial, estamos nos reportando ao
fato de que essa particula ocupa diferentes posicoes ou
coordenadas espaciais & medida que o tempo passa. Se-
gundo a relatividade especial, a velocidade maxima de
uma particula é a velocidade da luz no vacuo, que é
igual a ¢ = 300 000 km/seg. Contudo, ha pouco afir-
mamos que a Lei de Hubble é sempre valida e o leitor
poderia entao perguntar-se se essa lei nao violaria a re-

latividade especial. Note que para distancias maiores
que o chamado “raio de Hubble”, dg = ¢/H, a veloci-
dade de recessdo de uma galdxia (equacao 3.4) é maior
que a velocidade da luz. A resposta a questao acima é
sutil e exige uma discussao melhor do que é a velocidade
de recessao. Como dissemos anteriormente o aumento
da distancia propria entre as galaxias é decorréncia da
expansao do Universo, ou seja, com a expansao do Uni-
verso aumentam as distancias entre as galaxias distan-
tes. Esse aumento contudo deve ser pensado, ndao como
devido ao movimento das galaxias através do espago,
mas decorrente, digamos assim, do aumento do préprio
espaco. Nesse sentido podemos pensar que as coordena-
das espaciais das galaxias estao fixas e que o que esta
aumentando é o espaco entre elas. A Lei de Hubble
nao viola, portanto, a relatividade especial, pois a ve-
locidade de recessao nao é uma velocidade usual, como
a descrita no inicio deste paragrafo, em que um objeto
desloca-se no espaco. Ela decorre do aumento do espaco
devido & expansao e em principio pode ser infinta. A
velocidade de recessao deixaria de existir se o Universo
parasse de expandir.

Cabe dizer ainda que as galaxias possuem também
uma velocidade aleatéria no espaco, usualmente cha-
mada de wvelocidade peculiar. Essa sim nao pode ser
superior a velocidade da luz. Ela surge porque o Uni-
verso real nao é exatamente homogeneo, isto é, ele
nao é homogéneo em todas as escalas de distancia.'?
A propriedade de homogeneidade de fato sé se revela
quando consideramos as propriedades médias da distri-
buicao de matéria em grandes escalas. E a existéncia
de inomogeneidades locais na distribuicao de matéria
que induzem o surgimento das velocidades peculiares de
galaxias. Valores tipicos para essas velocidades sao da
ordem de 300 km/s. Veja que a velocidade peculiar de
Andromeda explica o fato de Hubble ter observado que
essa galdxia aproxima-se de nds (desvio para o azul).
De fato, para galaxias préximas isso é possivel, pois a
velocidade de recessao é pequena e pode em principio
ser suplantada pela velocidade peculiar.

IV Supernovas e a expansao
acelerada do Universo

Uma questao relevante, e que tem recebido grande
atencao dos cosmdlogos atualmente, é saber se a ve-
locidade de recessao das galaxias estda aumentando ou
diminuindo com o tempo. Isto é, esta o Universo em
expansao acelerada ou desacelerada? Observagoes re-
centes de supernovas distantes sugerem que a expansao
esta acelerando. Isso nao significa contudo que a ex-

121 curioso que esse erro é comum até mesmo em bons livros introdutérios de cosmologia. Veja por exemplo a figura 4.40 do livro
“Flat and curved space-time” de G. F. R. Ellis e R. M. Williams, Clarendon Press, Oxford (1988).

13 A homogeneidade é expressao do chamado “Principio Cosmoldgico”, segundo o qual ndo ocupamos um lugar privilegiado no espaco.
FEsse principio para pequenas escalas é certamente falso. Se consideramos todo o espago, a probabilidade de um ponto estar no interior
de uma galaxia é muito pequena. E menor ainda de estar préximo de uma estrela como o Sol.
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pansao do Universo foi sempre acelerada. Na verdade
0 que as observagoes indicam é que o Universo entrou
em uma fase de aceleracao mais recentemente e que no
passado remoto a expansao era desacelerada. Discu-
tir porque e como os cosmologos estao chegando a essa
conclusao é o objetivo dessa secao.

Uma supernova é a explosao de uma estrela em fase
final de evolucao. Existem alguns tipos distintos de su-
pernovas, classificadas de acordo com as caracteristicas
do espectro da luz que emitem. Por exemplo, as super-
novas do tipo I sao aquelas que nao apresentam linhas
de hidrogenio em seu espectro. Elas sao ditas do tipo
Ia quando ha fortes linhas espectrais de silicio. As-
sim como as cefeidas, as supernovas do tipo Ia (sne
Ta) sao ferramentas muito 1iteis em cosmologia: consti-
tuem o que costuma-se chamar de “vela padrao”. Um
nome que julgamos ser também bastante apropriado é
“régua cosmica”, pois as sne la nos auxiliam a deter-
minar distancias.

Em termos de evolugao estelar, as sne Ia comecam
onde as cefeidas terminam, isto é, em um tipo de es-
trela chamada “ana branca”. Uma ana branca é uma
estrela muito densa. FE como se toda a massa do
Sol estivesse confinada em uma regiao do tamanho da
Terra.'* A estabilidade de uma ani branca é resul-
tado de um balanco entre a for¢a gravitacional atra-
tiva e uma forca repulsiva de origem quantica, que de-
corre do principio de exclusao de Pauli entre elétrons.
Por conta disso uma ana branca nao pode ter qualquer
massa. Existe um limite de massa, denominado “limite
de Chandrasekhar”!®(que é igual a aproximadamente
1,4 massas solares), acima do qual a repulsdo quantica
nao consegue mais contrabalancar a atracao gravitaci-
onal.

Em geral uma ana branca vai lentamente esfriando-
se e apagando. No entanto, se ela fizer parte de um
sistema binario, pode comecgar a acumular massa pro-
veniente de sua companheira, tornando-se mais e mais
densa. Esse acimulo de massa nao se mantém indefi-
nidamente: quando a estrela atinge o limite de Chan-
drasekhar ela comeca a colapsar violentamente. Com
o colapso o centro da estrela atinge temperaturas ex-
tremamente elevadas o que provoca o gatilho da cadeia
de reagoes termonucleares. Uma explosao termonuclear
tem entao inicio e o material da estrela é violentamente
lancado no espago, chegando a atingir velocidades da
ordem de 10 000 km/seg. Temos entao uma sne Ta, que
em seu referencial pode levar algumas semanas para
atingir o maximo e alguns meses para terminar.

Até aqui descrevemos, em linhas bem gerais, o que é
uma sne la. A seguir veremos porque elas sao tao uteis
para a cosmologia e como elas podem nos dizer alguma
coisa sobre a expansao do Universo.

A principal caracteristica das sne la e que as torna

14 A massa do Sol é um milhao de vezes maior que a massa da Terra
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de grande importancia em cosmologia é a sua homo-
geneidade. Como sempre surgem devido a acre¢ao
de massa de anas brancas em sistemas binarios, essa
homogeneidade é esperada. Na verdade, existe uma
certa inomogeneidade. Observou-se que as sne la que
demoram mais a apagar sao mais brilhantes. Para
que se possa utiliza-las como réguas cosmicas, algumas
técnicas foram desenvolvidas que usam essa informagao
para corrigir o brilho da sne Ta no maximo (pico) de
sua luminosidade. Grosso modo, a variagao de brilho
entre a mais e a menos brilhosa das sne la é um fa-
tor 2, sendo que aproximadamente 80% das sne la sao
normais. Qutra caracteristica importante das sne la é
sua alta luminosidade. No pico, ela atinge cerca de dez
bilhoes de vezes a luminosidade do Sol. Uma galaxia
como a nossa possui 100 bilhoes de estrelas e portanto,
o brilho de uma sne Ia é comparavel ao de uma galaxia.
Essa propriedade, de ser muito luminosa, permite que
possamos observar as sne la a grandes distancias. Por
exemplo, a luz vinda da supernova ck97 levou 8 bilhoes
de anos para chegar até nés. Uma sne Ia é 1 milhao de
vezes mais luminosa que uma cefeida, e pode ser vista
mil vezes mais longe. As sne la apresentam também
algumas dificuldades. Por exemplo, as supernovas do
tipo Ia sao muito raras. Elas ocorrem a uma taxa de
aproximadamente uma a cada 400 anos por galaxia.
Assim, para observa-las com uma certa frequéncia, foi
desenvolvida uma estratégia onde ha o monitoramento
de aproximadamente 100 campos de galaxias, cada qual
com mil galaxias. Além disso, supernovas nao sao pro-
priamente objetos e sim eventos que ocorrem muito ra-
pidamente. E como um fogo de artificio (como um si-
nal de localizacdo) que sobe ao céu, brilha e aos poucos
apaga. Uma sne la com desvio para o vermelho z ~ 0.5,
vista aqui na Terra, atinge o maximo em poucos dias e
apos algumas semanas ja nao é mais possivel detecta-la
nem com o mais potente telescépio.

Mas como é que as sne Ia podem nos indicar que o
Universo esta em expansao acelerada? A razao é sim-
ples. As distancias em um Universo em expansao ace-
lerada sao maiores do que em um Universo que desace-
lera ou expande-se com velocidade constante. Assim, se
o Universo estiver em expansao acelerada, supernovas
distantes parecerao menos luminosas do que pareceriam
se a expansao do Universo estivesse desacelerando-se.

Vejamos agora de forma qualitativa porque em
um Universo que expande-se de forma acelerada as
distancias sao maiores do que seriam se ele estivesse
desacelerando. O que discutimos anteriormente sobre a
lei de Hubble nos ajudara a entender isso. Considere-
mos entao uma galaxia proxima cujo desvio para o ver-
melho, z, tenha sido medido. Para efeito de raciocinio
desprezemos por hora a existéncia de uma possivel ve-
locidade peculiar. Para galdxias proximas podemos,

15FEsse limite foi obtido por Subrahmanyan Chandrasekhar, fisico indiano que em 1983 recebeu o prémio Nobel pelo seu trabalho

sobre estrelas
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como Hubble, pensar no desvio para o vermelho como
um puro efeito Doppler. Assim, conhecendo z e usando
que v, = z ¢, obtemos a velocidade de afastamento da
galaxia no wnstante da emissdo da luz. Como essa ra-
diacao leva um certo tempo para chegar até nods, ela é
detectada posteriormente, isto é, no presente. Consi-
dere agora a Lei de Hubble: v(t) = H(¢)d(t) e tome ¢
como o tempo presente, isto é, ¢ = 13,;.. Sabendo-se
entao que no passado a velocidade da galaxia era wv,,
podemos concluir que se o Universo esta em expansao
acelerada a velocidade dessa galaxia hoje sera maior do
que seria se o Universo estivesse desacelerando ou ex-
pandindo com velocidade constante. Portanto, conside-
rando um valor fixo para a constante de Hubble (Hy),
concluimos da Lei de Hubble, que velocidades maiores
implicam em distancias maiores.

Resumindo: o que medimos de uma supernova é seu
desvio para o vermelho e a sua luminosidade aparente.
A luminosidade intrinseca é estimada observando-se
supernovas proximas cujas distancias sejam conheci-
das, por exemplo, através da observacao de cefeidas
nas galaxias onde essas supernovas apareceram. Ob-
serve que aqui a hipdtese de que as sne Ia formam um
conjunto homogeéneo é crucial; caso contrario nao po-
deriamos inferir a luminosidade intrinseca das superno-
vas distantes usando supernovas proximas. Atualmente
existem dois grupos rivais, envolvidos na observacao e
analise de sne la, com mais de uma centena de superno-
vas observadas. Os dois grupos apds uma analise muito
cuidadosa chegaram a uma mesma conclusao. FEstatis-
ticamente as supernovas distantes sdo menos brilhan-
tes do que se esperaria em um Universo expandindo-
se, por exzemplo, com velocidade constante. O resultado
obtido é sélido mas nao esta imune a possiveis erros sis-
tematicos. Por exemplo, uma das maiores preocupacoes
é a evolucao. E possivel que as sne la distantes sejam
intrinsecamente menos luminosas do que as supernovas
proximas. Inicialmente, algumas analises apontaram
para uma diferenca, estatisticamente significativa, no
tempo gasto para atingir o maximo, entre supernovas
préximas e distantes. Analises recentes contudo nao
confirmaram esses resultados. Qutra possivel fonte de
erros sistematicos seria a existéncia de poeira na galaxia
hospedeira da sne Ia ou no meio intergalactico. Con-
tudo, andlises cuidadosas parecem descartar essa pos-
sibilidade, pelo menos na quantidade necessaria para
tornar viavel um Universo com expansao desacelerada.
Como veremos nas proximas secoes, existem outros
resultados observacionais, totalmente independentes e
Imunes aos possiveis erros sistematicos das observagoes
de supernovas que apontam no mesmo sentido dessas.
Isso tem feito com que os cosmélogos tenham grande
confian¢a de que estao no caminho certo.

161Mpec = 1 milhao de parsecs

V O maior erro cientifico de
Einstein

Mas o que pode estar causando a aceleracao da ex-
pansao do Universo? Como se sabe, a gravidade de-
corrente da matéria ordinaria (prétons, elétrons, fétons
etc) é atrativa e, portanto, essa matéria desacelera a
expansao. Isto é, da mesma forma que a gravidade
da Terra desacelera um objeto lancado radialmente na
sua superficie e que se afasta, a gravitagao gerada por
toda a matéria ordinaria do Universo deve diminuir a
velocidade de recessao e nao aumenta-la. Assim, é pre-
ciso uma outra forca ou alguma matéria com propri-
edades bem distintas da matéria usual para explicar
esse fenomeno. Na verdade sabemos muito pouco so-
bre a natureza dessa matéria exdtica capaz de gerar
a aceleragao césmica. A seguir, falaremos sobre uma
possivel causa da acelera¢do da expansdo (a constante
cosmoldgica), mas deixamos claro, de inicio, que trata-
se de uma possibilidade e que ha ainda diversos aspectos
nao compreendidos sobre essa questao. Acreditamos
que novos avancos na elucidacao desse problema de-
penderao de uma compreensao mais profunda de fisica
fundamental, bem como de novas e mais precisas ob-
servacoes. Pensamos também ser esse um dos grandes
desafios da fisica e da cosmologia do préximo século.

A constante cosmolégica (A) introduzida por Eins-
tein em seu primeiro modelo cosmolégico é um possivel
candidato capaz de gerar a repulsao cosmica que menci-
onamos. Como vimos, ela foi introduzida nas equacoes
de campo da relatividade geral para compatibiliza-las
com a idéia de um Universo estatico. Apds a desco-
berta da expansao do Universo, Finstein considerou a
introducao de A nas suas equagdes como o Malor erro
cientifico da sua vida. Contudo, ironicamente, isso tal-
vez nao tenha sido um erro.

Embora rejeitada por Einstein, a constante cos-
mologica foi mantida nas equagoes da relatividade geral
por Eddington. Grande cientista inglés, Arthur Stanley
Eddington foi o principal organizador das expedigoes a
ilha de Principe (Guiné) e Sobral (Brasil) para obser-
var um eclipse solar em 1919, quando verificaram, ex-
perimentalmente; a superioridade da relatividade geral
sobre a teoria da gravitacao de Newton. Eddington gos-
tava tanto de A que chegou a dizer que preferia voltar a
teoria newtoniana, caso tivesse que abrir mao dela. Mas
por que tanto apego a essa constante? Para entender
1ss0, devemos lembrar que nas décadas de 30 e 40 o va-
lor aceito para outra constante, a constante de Hubble
(Hyp), era oito vezes maior do que o valor atualmente
aceito (Hg ~ 65 km/seg Mpc™1).1617:18 Usando-se o
valor considerado correto naquela época, a 1dade tedrica

17 A razdo do erro na estimativa de Hy, estd diretamente relacionada com a descoberta de Baade na década de 50, mencionada

anteriormente.

18 Imagine um Universo que sempre expande com uma velocidade constante V. Considere 2 pontos que hoje distam D um do outro.
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obtida para o Universo era menor do que a idade esti-
mada para a Terra! Havia, portanto um grande conflito
entre teoria e observacao, mas que poderia ser resolvido
introduzindo-se uma constante cosmologica nao nula.
Essa era a motivacao de Eddington: a idade em um
Universo com A diferente de zero é maior do que em
um Universo com A igual a zero.

Mas como A pode gerar uma expansao acelerada?
Segundo a teoria Newtoniana da gravita¢ao a massa é
a fonte de gravidade, e como esta é positiva, a forca
gravitacional é sempre atrativa. Para um fluido, por
exemplo, o limite Newtoniano deixa de valer quando a
pressao é relativamente alta. Isso ocorre para fluidos
cuja pressao é da ordem da densidade de massa vezes a
velocidade da luz ao quadrado. Nesses casos é preciso
usar a teoria da relatividade. Como se sabe, com a rela-
tividade especial é estabelecida uma equivaléncia entre
massa e energia (E = mc?). Para a relatividade geral
toda energia é fonte de gravitacao. De uma forma mais
precisa, a “massa efetiva” que gera gravitagao é propor-
cional a densidade de energia vezes a velocidade da luz
ao quadrado mais trés vezes a pressao. Assim, existindo
uma matéria exdtica com uma pressao suficientemente
negativa, a “massa efetiva”, que gera gravitacao sera
negativa e teremos repulsao gravitacional '°. A cons-
tante cosmoldgica possui essa propriedade. Ela pode ser
pensada como um fluido com uma equacao de estado do
tipo pa = —pac?, onde pa é a pressao e pa a densidade
de energia, de tal forma que pac? + 3pa é negativo se
pa € positivo. Trata-se realmente de um fluido estra-
nho; esta uniformemente espalhado em todo o espago
e sua densidade nao varia mesmo com a expansao do
Universo, dai o nome constante cosmoldgica. E possivel
mostrar ainda que o efeito de A é analogo ao de uma
forca repulsiva que cresce linearmente com a distancia.
Dimensionalmente a unidade de A é inverso de compri-
mento ao quadrado. O fato que observacionalmente A é
muito pequena nos indica que os efeitos dessa constante
86 manifestam-se em escalas cosmoldgicas de distancia.

Varias vezes na histéria da cosmologia moderna A
foi introduzida quando havia uma discrepancia entre
teoria e observacoes . Posteriormente, com a obtencao
de melhores dados observacionais ou quando novas in-
terpretacoes surgiam essa constante era descartada por
uma questao de simplicidade. Nao é impossivel que isso
ocorra novamente. Contudo ha agora algo novo, que
precisa ser explicado, e que torna a questao da cons-
tante cosmolégica um dos problemas mais importantes
(e complicados) da fisica de particulas e campos. Trata-
se da questao da energia do vacuo.

Quando pensamos em vacuo, a maioria de nos, as-
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socla essa 1déia ao espago vazio, isto €, a de um espago
desprovido de qualquer matéria. Contudo, para o fisico
de particulas, por exemplo, a palavra “vacuo” possui
um significado mais amplo. Para ele vacuo significa o
estado de minima energia de um sistema. Mas como
pode o espago vazio ter energia? Segundo a mecanica
quantica, todas as quantidades fisicas tendem a flu-
tuar, particularmente isso ocorre também com o estado
de vacuo. A teoria indica que, no estado de vacuo,
particulas e antiparticulas virtuais aparecem e desapa-
recem no espago, contribuindo assim para a sua energia.
E do que depende essa energia? Em um de seus traba-
lhos seminais sobre o vacuo, Ya. B. Zel’dovich, um dos
cientistas russos mais brilhantes do século XX, conta
uma anedota curiosa sobre um vendedor de sucos mis-
turados a uma agua mineral gasosa. O vendedor foi
orientado a sempre perguntar aos seus clientes: “Com
que suco voce deseja a agua mineral?” Quando uma vez
um fregueés solicitou agua mineral sem suco, ele pergun-
tou: “Sem que suco? Sem suco de cereja ou sem suco de
uva?” Essa pergunta, certamente absurda nesse con-
texto, nao o é no caso do véacuo. Isto porque o vacuo
obedece as leis da mecanica quantica. De fato, embora
possam nao estar presentes, a energia do vacuo depende
das particulas reais existentes .

Em geral, fora da relatividade geral a energia do
vacuo nao é importante. Se temos uma particula de
massa m com energia F = K + V, onde K é a ener-
gia cinética e V a potencial, e adicionamos uma cons-
tante a 1, nao alteramos com isso o movimento da
particula. A forga sobre a particula depende do gra-
diente de V', isto é, o que importa sao variacoes de
V' e nao seu valor absoluto. Assim, é comum esco-
lher essa constante de tal forma que o minimo de V
seja 1gual a zero. Por exemplo, classicamente para um
oscilador harmonico unidimensional define-se a ener-
gia potencial como V(z) = 1/2 k z?. Aqui a cons-
tante aditiva foi escolhida de tal forma que o potencial
seja zero quando a elongacao x for nula. O minimo
da energia ocorre quando a particula esta parada na
origem. Quanticamente, no entanto, a situacao nao
é tao simples. Nesse caso, devido ao principio de in-
certeza, existe uma “energia de ponto zero”. Isto é,
segundo a mecanica quantica, ha uma limitagao na de-
terminacgao simultanea da posicao e do momentum de
uma particula. Assim, por exemplo, a determinacao
precisa da posi¢ao da particula implica em uma inde-
terminacao absoluta de seu momentum e vice versa.
O resultado é que a energia minima de um oscilador
harménico quantico nao é zero (a particula ndo pode
estar parada na origem) e sim igual a By = 1/2 h w,

No instante inicial (t=0) a distancia entre eles era zero, portanto D = V Ty, onde Ty é idade desse Universo. Usando agora a Lei de
Hubble, V = H D, é facil ver que, para um Universo que expande-se com velocidade constante, Ty = % Assim, o inverso da constante

de Hubble nos da uma ordem de grandeza da idade do Universo. No caso de um Universo que desacelera Ty < %, enquanto que se a

expansao é acelerada, Ty > %

19Uma discussdo com exemplos de sistemas com pressido negativa, inclusive em nosso dia dia, pode ser encontrada no artigo de H.
Maris e S. Balibar publicado em Physics Today, Fevereiro de 2000, pagina 29.
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onde w = \/k/m, h = 2h—7T e h é a constante de Planck.

Uma das teorias mais bem sucedidas ja elabora-
das pelo cérebro humano é o chamado “modelo padrao
da fisica de particulas”. O modelo padrao é, na ver-
dade, um conjunto de teorias que descrevem (até o li-
mite de energia acessivel nos modernos aceleradores de
particulas) as particulas elementares conhecidas assim
como suas interacoes. O sucesso dessa teoria decorre da
sua comprovada capacidade em descrever corretamente
os resultados experimentais, bem como de ter feito pre-
visoes que foram confirmadas posteriormente. Sendo
uma teoria quantica de campos, o modelo padrao des-
creve as particulas elementares (elétron, quarks, féton
etc) e suas interagdes por meio de campos quantizados.
E possivel mostrar que todo campo sem interacao, asso-
ciado a uma particula elementar, pode ser considerado
como uma cole¢ao de osciladores harmonicos quanticos.
Assim, cada particula elementar tera uma contribuicao
para a energia do vacuo, que sera a soma da energia
de ponto zero desses osciladores. Em principio, essa
energia (densidade de energia) é infinita, pois hé infini-
tas frequéncias (modos) que entrariam nessa soma. Na
pratica, o que é feito é estabelecer-se uma frequéncia
de corte. Dessa forma, o que se obtém é um limite
inferior para a densidade de energia do vacuo. O pro-
blema é que qualquer valor razoavel para a frequéncia
de corte resulta em um valor para a densidade de ener-
gia do vacuo muito acima do que é permitido pelas
observacoes cosmoldgicas.

Existem efeitos passiveis de observacao associados a
energia do vacuo? Sim, e um exemplo espetacular disso
é o chamado “Efeito Casimir” .20 O fisico holandes H.
B. G. Casimir mostrou que a existéncia de flutuacoes
quanticas do vacuo entre duas placas condutoras, para-
lelas e separadas por uma distancia d, gera uma forca
atrativa por unidade de drea (pressao de ponto zero) en-

tre elas igual a 2”42oﬁdi =1,3 x 10~ Bdyne cm?/d*. Esse
efeito foi comprovado por Sparnaay em 1957 e mais
recentemente por Lamoreaux (1997) que obteve uma

excelente concordancia experimental com a teoria.

Como dissemos acima, em geral podemos redefinir
a energia do vacuo através de uma constante aditiva.
Contudo, isso nao é possivel quando lidamos com a gra-
vitagdo. Segundo a relatividade geral, a gravitagao é
sensivel a toda forma de energia, inclusive a do vacuo.
E apenas no contexto da gravitacao descrita pela rela-
tividade geral que podemos atribuir um valor ou sig-
nificado absoluto a energia do vacuo. Pode-se mostrar
que a condicao de que o estado de vacuo seja indepen-
dente do observador inercial implica em que sua contri-
buicao a gravidade tenha a mesma forma que a de uma
constante cosmologica. Assim, a constante cosmoldgica
efetiva, isto é o A que pode ser observado pelos tes-
tes cosmoldgicos, é a soma de dois termos. O primeiro
termo é a chamada constante cosmologica nua, ou seja,

um termo nas equagoes como o introduzido por Eins-
tein. A segunda contribuigao é a advinda da densidade
de energia do vacuo. O problema é que essa contri-
buicao é muito, mas muito maior que o limite observaci-
onal. Ha uma discrepancia entre as estimativas tedricas
e as observacdes de um fator da ordem de 10'2%, ou, na
melhor das hipéteses, de 10°° ! Sem diivida, essa é a
maior divergéncia conhecida entre teoria e observacgao.
Isso pode significar, por exemplo, que: 1) Existe uma
espécie de cancelamento (ou quase cancelamento) mi-
lagroso entre a constante cosmoldgica nua e a densi-
dade de energia do vacuo. Esse extremo ajuste fino é
inaceitdvel e precisaria ser explicado. 2)Existe alguma
simetria ou mecanismo, que ainda nao conhecemos, e
que leva a um cancelamento da densidade de energia do
vacuo. Nesse caso, como as observacoes indicam uma
expansao acelerada, alguma outra fonte desempenharia
o papel de A. 3) E possivel ainda que a teoria da relati-
vidade geral seja uma teoria incompleta e nao descreva
adequadamente o efeito gravitacional do vacuo. Como
dissemos no inicio dessa secao ha varios aspectos do
problema ainda pouco compreendidos. De fato, esta-
mos tocando em uma das fronteiras do conhecimento
humano, onde concentra-se um grande esfor¢o de pes-
quisa nos dias atuais. Sao desafios como esse que podem
levar a grandes descobertas e que tornam a atividade
cientifica ainda mais estimulante.

VI Outros resultados

Como discutido na se¢ao IV, a evidéncia mais forte para
uma expansao acelerada vem do fato de que supernovas
distantes parecem ser mais ténues do que o esperado
em um universo cuja expansao desacelera. Contudo,
a histéria da cosmologia moderna nos ensina que uma
certa dose de cautela é sempre saudavel. Assim, an-
tes de tirarmos conclusoes definitivas sobre a aceleracao
da expansao, é recomendavel nos perguntarmos se nao
existem outros resultados observacionais independen-
tes que apontam na mesma direcao. Como veremos
eles existem, parecem robustos, dao forte suporte as
observacoes de supernovas, mas sao preliminares nao
permitindo ainda uma conclusao definitiva.

Tradicionalmente, e em especial para aqueles que
advogam um valor alto para a constante de Hubble, o
problema da idade do Universo foi sempre a maior mo-
tivagdo para uma constante cosmolégica nao nula. E
facil entender porque um universo com expansao ace-
lerada possui uma idade maior do que outro cuja ex-
pansao desacelera. Para isso, consideremos uma galaxia
distante, cuja distancia hoje seja D. E claro que se o
Universo esta em expansao acelerada, no passado, a ve-
locidade de recessao dessa galaxia era menor do que é

20Veja por exemplo o artigo “O Efeito Casimir” de M. V. Cougo-Pinto, C. Farina e A. Tort, onde vocé pode encontrar uma exposicao

detalhada e clara sobre esse efeito.



172

hoje. Portanto, ela leva mais tempo para atingir a se-
paracao atual do que levaria se no passado tivesse uma
velocidade maior ou igual a atual.

Os aglomerados globulares sao grupos discretos de
estrelas, cada qual com cerca de um milhao de estre-
las e que mantém-se ligados devido a sua mitua agao
gravitacional. Existem no halo da nossa galaxia cerca
de duzentos aglomerados globulares de forma aproxi-
madamente esférica. Essas estrelas formaram-se em
uma mesma época no passado, e acredita-se que elas
sejam as mais antigas na galaxia. Uma indicagao disso
é que a abundancia de elementos mais pesados do que
o hélio nessas estrelas é muito baixa. A observacao
de estrelas nesses aglomerados, que estao saindo da
sequeéncia principal, permite fazer uma estimativa da
idade dos aglomerados globulares. Assim, adicionando-
se meio bilhao de anos a idade dos aglomerados, que
seria o tempo gasto para o inicio do processo de sua
formacao, teremos uma estimativa da idade do Uni-
verso. As evidéncias indicavam até pouco tempo atras,
um limite inferior para a idade do Universo de aproxi-
madamente 12,5 bilhoes de anos. A maior incerteza, na
determinacao da idade, advém de possiveis erros nas
estimativas de distancia dos aglomerados. Em 1997,
dados obtidos com o satélite Hipparcos, levaram a uma
revisao da distancia dos aglomerados globulares. As
novas distancias resultaram ser maiores, o que signi-
fica que as estrelas dos aglomerados sao intrinsecamente
mais brilhantes e portanto mais jovens. Novos calculos
indicam 10,5 bilhoes de anos como o novo limite inferior
para a idade do Universo.

Em cosmologia é comum expressarmos a densidade
de energia do Universo em unidades de uma densidade
critica, p. = % ~ 1,88 x 1072 A% g/em3, onde
G é a constante universal da gravitacao e h é aqui
a constante de Hubble em unidades de 100 km/seg
Mpc~!. Como discutimos anteriormente, a idade do
Universo depende se este expande de forma acelerada
(Ty maior que Ho_l) ou nao. De uma forma ge-
ral, a idade depende dos valores de A (vamos usar
aqui a quantidade Q5 = A/(3Ho?)), da densidade de
energia da matéria p,, (vamos usar aqui a quantidade
Qi = pm/pe) e de sua equacio de estado (vamos consi-
derar matéria nao relativistica tal que a pressao possa
ser desprezada). Por exemplo, mostra-se que a idade
para um universo com A = 0 e Q, = 1 é igual a
Ty =2/3 Hy™! = 6,5 h=' bilhdes de anos. Portanto,
esse universo é compativel com a idade minima descrita
acima, se Hg for menor que 62 km/seg Mpc~™t. Valo-
res menores de €2, e/ou maiores de Q4 levam a idades
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tedricas maiores, e podem ser mais confortavelmente
compatibilizados com as observacoes. Assim, podemos
dizer que, apds a revisao de distancias feita pelo satélite
Hipparcos, o problema da idade do Universo deixou de
ser uma motivacao para A.

Existemn diversas técnicas e métodos para a de-
terminagao da quantidade de matéria no Universo:
métodos dinamicos, fracao de barions em aglomera-
dos de galaxias, lentes gravitacionais, emissao de raios
X em aglomerados galacticos, abundancia desses aglo-
merados e sua evolucao, sao alguns exemplos. To-
dos os métodos, de forma praticamente unanime, in-
dicam baixos valores para o parametro de densidade
(Q,); mais precisamente, os resultados estao conver-
gindo para €, = 0,3 £ 0,1. Esses métodos, contudo,
sao sensiveis apenas a matéria que se aglomera em es-
calas de 30 a 50 milhdes de parsecs. Isso é, eles nao
possuem a capacidade de detectar uma componente su-
ave, uniformemente distribuida e que nao se aglomera
nessas escalas, como é o caso da constante cosmoldgica.
Entretanto, como veremos, a compatibilizacao de um
valor baixo para £, com observacoes recentes de ani-
sotropias da radiagao césmica de fundo sé é possivel
se uma componente semelhante a uma constante cos-
mologica existir.

Em 1964, os radio-astronomos americanos Arno
Allan Penzias e Robert Woodrow Wilson, dos labo-
ratorios Bell, descobriram acidentalmente um excesso
de radiacao de microondas. Publicaram no Astroph-
ysical Journal em 1965 seus resultados, e no mesmo
volume os seus compatriotas R. H. Dicke, P. J. E. Pe-
ebles ; P. G. Roll e D. T. Wilkison, que estavam mon-
tando uma antena para detectar essa radiacao, apre-
sentaram a interpretacao correta do observado, isto é,
a de que Penzias e Wilson haviam detectado uma ra-
diacao remanescente do inicio do Universo. A existéncia
da radiacao césmica de fundo ja havia sido prevista na
década de quarenta pelo fisico russo George Gamov e
seus dois estudantes Ralph Asher Alpher e Robert Her-
man. A caracteristica principal da radiacao cdsmica
de fundo é que ela é uma radiacao de corpo negro
2L cuja temperatura, observada pelo experimento FI-
RAS a bordo do satélite COBE, é 2,726 graus Kelvin.
Embora altamente isotrépica a radiacao césmica de
fundo possui pequenas anisotropias intrinsecas e uma
anisotropia dipolar. Essa anisotropia dipolar, da or-
dem de AT/T ~ 1073, decorre do movimento da Terra
(v ~ 370km/seg) em relagdo ao referencial no qual a
radiacao césmica de fundo seria 1sotropica. Como vere-
mos, das anisotropias intrinsecas da radiacao césmica

21 Chama-se radiacio de corpo negro a radiacio produzida em uma cavidade fechada, isolada e que encontra-se a uma temperatura
uniforme T. As paredes da cavidade e a radiagdo estdo em equilibrio e ambas estdo a essa mesma temperatura. As propriedades da
radigdo dependem apenas da temperatura e a distribuigdo de sua intensidade como fun¢do do comprimento de onda é chamada de
distribuigao de Planck. Embora a forma dessa distribuigao seja sempre a mesma o pico depende da temperatura. Quanto maior a tem-
peratura menor o comprimento de onda onde ocorre o pico da distribuigao. Uma estrela como o Sol, por exemplo, pode ser aproximada
por um corpo negro. Sendo a temperatura superficial do Sol aproximadamente igual a 5500 graus Kelvin, o pico de sua radigao ocorrera
para um comprimento de onda de ~ 5300 angstrom. Por isso é que vemos o Sol amarelo. Veja por exemplo, a nota didatica “Radiagao
de Corpo Negro” de Monica Bahiana, onde vocé pode encontrar muito mais informagao sobre esse assunto.
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de fundo, que sdo da ordem de AT/T ~ 107° muita
informacao pode ser extraida.

Mas qual é exatamente a origem dessa radia¢ao?
E claro que se o Universo expande-se, no passado as
galaxias estavam mais proximas umas das outras do que
elas estao hoje. O raio do Universo diminui quando vol-
tamos no tempo, a sua densidade aumenta e ele torna-
se mais quente. Poderiamos voltar no tempo até uma
época em que as particulas que constituem o Universo
estivessem tao préximas umas das outras que a propria
nocao de galaxia perderia sentido. Voltemos entao até
a época em que a matéria no Universo estava na forma
de um plasma de hidrogénio, isto é, havia elétrons,
prétons, alguns nicleos leves, mas nao atomos de hi-
drogenio. Havia também fétons que interagiam forte-
mente com os elétrons por meio do espalhamento Com-
pton. O livre caminho médio dos fétons era muito pe-
queno, de tal forma que se pudéssemos olhar o Universo
naquela época, seria como se estivessemos olhando-o
através de uma densa neblina. Os elétrons quando ten-
tavam combinar-se com os prétons para formar atomos
de hidrogenio, eram sempre impedidos por fétons de
alta energia (F > 13,6 ¢V). Quando a temperatura do
Universo, que cai devido a expansao, chega a aproxi-
madamente 3 000 graus Kelvin, isto é, quando a idade
do Universo era de aproximadamente 300 000 anos, os
fétons nao possuem mais energia suficiente para man-
ter o hidrogeénio ionizado. Formam-se entao atomos
neutros e os fétons seguem, a partir dai, livres, sem
interagir com a matéria. Essa época é chamada de re-
combinacao e a regiao da qual os fétons seguem livres é
chamada de superficie de wltimo espalhamento. Sao es-
ses fotons, que seguem livres apds a recombinacao, que
constituem a radiacao césmica de fundo detectada pela
primeira vez por Penzias e Wilson.

O importante é que os fotons, elétrons e proétons,
antes da recombinagao, estavam fortemente acoplados
formando portanto, efetivamente, um tnico fluido. As-
sim, os fétons apds desacoplarem carregam com eles a
informagao de como era o Universo aquela época. A
existéncia de inomogeneidades no fluido césmico na-
quela época, ird imprimir pequenas anisotropias na ra-
diacao césmica de fundo, isto €, ela nao serd perfeita-
mente uniforme, mas existirao pequenas variacoes em
sua temperatura. De 14 para cda a radiacao cdsmica
de fundo apenas esfria devido a expansao do Universo,
mas, se nenhum outro efeito as apagou, as anisotro-
pias permanecem.?? A coleta, processamento e analise
dessas anisotropias é um trabalho de grande dificul-
dade e que envolve hoje centenas de pessoas em todo o
mundo. Esse trabalho trard, em um futuro préximo,
informagoes preciosas sobre diversos parametros cos-
mologicos. Nesse momento, o parametro sobre o qual
recal grande atencao é a curvatura do Universo. A

razao desse interesse é que hoje existem resultados que,
embora preliminares, ja permitem inferir algo sobre a
curvatura do Universo. De acordo com o modelo padrao
da cosmologia o Universo pode ser espacialmente plano,
esférico (fechado) ou pseudo-esférico (aberto). Usando
a notacao introduzida anteriormente, teremos para um
universo espacialmente plano €, + Q4 = 1. Para
um universo fechado €2, + Q4 > 1 e para um aberto

Q,, + Q4 < 1.

Como a radia¢ao césmica de fundo pode nos dar in-
formacao sobre a curvatura espacial do Universo? Em
geral uma flutua¢ao no espago, como por exemplo a da
temperatura da radiacao césmica de fundo, pode ser
descrita através de uma superposi¢ao de modos nor-
mais. No espac¢o plano, podemos decompor a flutuacao
em ondas planas, tendo cada qual um comprimento de
onda A. Como as flutuagoes de temperatura sao muito
pequenas (AT/T ~ 1075), mostra-se que os modos evo-
luem de forma independente uns dos outros e podem
ser estudados em separado. Os modos com grandes
A evoluem pouco. Isso se dd porque a microfisica s
pode atuar em escalas menores que o horizonte.?? As-
sim, quando se observa anisotropias em grandes escalas
angulares, de fato estd se observando as anisotropias
primordiais, isto é aquelas originadas bem no inicio do
Universo e sobre as quais a acao de processos fisicos
ainda nao se fez presente. Ja as escalas menores que o
horizonte na época da recombinacgao sofrem a acao de
duas forcas. Por um lado, a gravidade que tende a au-
mentar a flutuacao, e, por outro, a pressao da radiacao
que se opoe a i1sso. O resultado é que a flutuacgao oscila.
Cada modo (comprimento de onda) entra no horizonte
em 1nstantes distintos, e portanto inicia a oscilacao em
instantes diferentes. Além disso, a fase e o periodo de
oscilacao também sao distintos. No instante da recom-
binacao, o modo que atingir o maximo de sua amplitude
contribuird para uma maxima anisotropia. Um outro
modo que ainda nao chegou ao maximo ou cujo maximo
tenha ocorrido um pouco antes, dara uma contribuicao
menor. Assim, o espectro da perturbagao como funcao
da escala angular (6 ~ comprimento de onda / distancia
a superficie de dltimo espalhamento) apresentard um
conjunto de maximos e minimos. Mostra-se que o va-
lor do comprimento de onda do modo cuja contribuicao
é maxima é independente de modelo cosmoldgico. Es-
sencialmente ele sé depende da velocidade do som no
fluido césmico na época da recombinacao. Contudo, a
distancia a superficie de dltimo espalhamento depende
da curvatura espacial. Por exemplo, a curvatura espa-
cial nos modelos abertos tende a fazer convergir as tra-
jetérias dos fétons que deixam a superficie de dltimo
espalhamento em seu caminho até nds. Assim vere-
mos o maximo das anisotropias em uma escala angular
menor do que em um universo sem curvatura espacial.

22Na realidade algumas anisotropias na radiagao césmica de fundo sdo também geradas apés o desacoplamento.
23Horizonte é a méaxima distancia em que é possivel existir conexao causal. Em geral a distancia de horizonte é da ordem de ¢ H™1,
onde, como vimos anteriormente, H ! é da ordem da idade do Universo.
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Portanto, a localizacao do primeiro pico do espectro
pode nos dar informagoes preciosas sobre a curvatura
espacial do Universo. Medidas recentes de anisotro-
pias da radiagao cosmica de fundo indicam que o Uni-
verso é aproximadamente plano (sem curvatura espa-
cial), isto é, Q,, + Q4 ~ 1. Como dissemos, quase todos
os métodos de determinagao de €2, indicam, £, ~ 0, 3.
Assim, quando combinamos esse resultado com aquele
obtido pela analise das anisotropias da radiacao césmica
de fundo (2, +Q4 ~ 1) obtemos que Q4 ~ 0,7. Tsso, se
confirmado por novas andlises, é simplesmente espeta-
cular! Ele estd em excelente acordo com os resultados
de supernovas, é totalmente independente deles, com
possivels erros sistematicos completamente distintos e
é mais uma indicacdao da existéncia de uma constante
cosmologica.

VII Conclusao

Nesse final de século, comeca a formar-se, entre os
cosmélogos, um consenso de que vivemos em um Uni-
verso com curvatura espacial aproximadamente nula,
com baixa densidade de matéria (2., ~ 0,3) e que pos-
sul uma componente com pressao negativa, uniforme-
mente distribuida, que contribui com Q4 ~ 0,7 para
a densidade total de energia. Pouco sabemos sobre a
natureza dessa componente, e acreditamos que futuros
avanc¢os dependem de novas observacoes, bem como de
uma compreensao mais profunda de fisica fundamen-
tal. As consequéncias de uma expansao acelerada para
o futuro do Universo sao intrigantes. Por exemplo, se
de fato uma constante cosmologica domina a expansao,
o numero de objetos dentro do nosso horizonte dimi-
nuird com o tempo. Devido a expansao acelerada o raio
do horizonte cresce mais lentamente do que a distancia
propria de galaxias distantes. Fétons emitidos em uma
galaxia distante e que viajam em nossa direcao, per-
correm em um certo intervalo de tempo, uma distancia
menor do que de quanto aumenta a nossa distancia até
eles nesse intervalo de tempo. Assim, eles efetivamente
afastam-se de nds e nunca chegarao até nds se a ex-
pansao continuar a acelerar. Portanto, galaxias que
hoje encontram-se dentro do nosso horizonte e de onde
recebemos fétons detectados com nossos telescdépios nao
serao mais acessiveis no futuro e deixarao de ser vis-
tas. Além disso, caso se confirmem os resultados atu-
ais, segundo os quais uma constante cosmoldgica real-
mente domina a expansao, o Universo ira expandir-se
para sempre e nao ocorrera um recolapso no futuro.
Contudo, deve-se deixar claro que existem outras pos-
sibilidades tedricas compativeis com os dados atuais.
Ha modelos que sugerem que esta fase de aceleragao é
passageira, e que no futuro entraremos novamente em
uma fase em que a expansao desacelera. Dessa forma
a proépria possibilidade de um recolapso no futuro nao
esta ainda definitivamente descartada.
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O século XX viu nascer e desenvolver-se a cosmolo-
gia moderna. Podemos afirmar que hoje a cosmologia é
uma ciéncia madura, que comeca a entrar em uma era
de precisao. Importantes mapeamentos do céu como
o “2DF” e o “Sloan Sky Digital Survey” (que fard o
levantamento de um milhao de “desvios para o verme-
lho” de galdxias) j& estdo em funcionamento. Novos
dados de sne la devem tornar-se publicos em breve,
0 que nos permitira obter resultados mais significati-
vos do ponto de vista estatistico. Ja se fala de um
telescopio totalmente dedicado & descoberta de novas
sne Ia. As técnicas desenvolvidas nos dltimos anos, em
que a distribuicao de massa de aglomerados galacticos
é obtida via o efeito fraco de lentes gravitacionais, estao
sendo aplicadas com sucesso e essa area esta em franco
desenvolvimento. Em alguns anos os satélites MAP e
PLANCK nos enviarao dados de anisotropias da ra-
diacao césmica de fundo que permitirao a determinacao
de parametros cosmoldgicos com uma precisao sem pre-
cedentes. Isso sem falar em outras observacoes, como
de ondas gravitacionais, micro lenteamento (“microlen-
sing” ), possivel detecgio direta de matéria escura no
halo da galaxia etc. Enfim, o préximo século promete
uma intensa atividade na area. A aventura esta apenas
comecando!
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