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Neste trabalho apresenta-se algumas das nogdes basicas inerentes ao estudo da
cosmologia cientifica assim como as equagdes diferenciais que descrevem a cosmologia

padrdo no 4mbito de um Universo em expansao.

Realga-se a importancia do conhecimento do valor actual dos pardmetros cosmologicos,
no sentido de ajudar a caracterizar o modelo que melhor descreve a evolugdo do nosso

Universo.

Faz-se uma abordagem ao estudo e compreensio dos horizontes cosmologicos

estabelecendo claramente a diferenga entre eles.

Sucintamente sdo apresentados alguns modelos cosmoldgicos com interesse historico e

pedagdgico.



Abstract

In this work some basic notions concerning scientific cosmology are presented as well
as differentials equations which describe the cosmology models regarding Universe in

expansion.

This importance of the knowledge of the actual cosmological parameters is emphasized

in order to help characterize the model which describes the evolution of our Universe.

This work presents an approach to the study and comprehension of the cosmological

horizons establishing a clear difference between them.

Therefore some cosmological models, which have some historic and pedagogical

interest are briefly presented.



Résumé

Dans ce travail on présent quelques notions basiques inhérentes a I’étude de la
cosmologique scientifique ainsi que les équations différentielles qui décrivent la

cosmologie modéle dans le contexte d’un Univers en expansion.

On reléve I’'importance de la connaissance de la valeur actuelle des paramétres
cosmologiques pour aider a caractériser le modéle que mieux décrit 1’évolution de notre

Univers.

On fait une abordage a I’étude et compréhension des horizons cosmologiques en

établissant clairement la différence entre eux.

Succinctement on présente quelques modeéles cosmologiques avec intérét historique et

pédagogique.



Objectivos e¢ Relevincia do Tema da Dissertagio

O objectivo da cosmologia cientifica é a criagio de modelos que permitam descrever a
evolugdo global do Universo em que vivemos, € que pensamos estar em expansdo. E

neste contexto que o presente trabalho se insere.

Olhando para tras no tempo € para objectos no espago, ndo observamos as galaxias a
afastarem-se até distancias infinitas num passado infinito. O que observamos sio
objectos que se encontram localizados no interior do Universo observavel, isto €, que se
encontram a distancias finitas, o que é em geral uma parte de todo o Universo. Estamos
situados no centro do nosso universo observavel, tendo como fronteira um horizonte.
Para além deste horizonte encontram-se os objectos ndo observaveis. Os observadores
de outras galaxias estardo no centro dos seus universos observaveis, que terdo os seus

proprios horizontes e fronteiras.

Assim, o conhecimento da histéria passada, bem como a previsdo da evolugio futura de
cada modelo de universo so é possivel tendo acesso aos acontecimentos que ocorrem no
interior desses limites observaveis que constituem barreiras efectivas para a transmissdo
de informag#o — os denominados horizontes cosmoldgicos. Do ponto de vista cientifico
ndo especulativo, so faz sentido tentar descrever o que € possivel observar, e dai decorre

naturalmente a importancia do estudo da evoluggo dos horizontes cosmologicos,

No entanto este assunto ndo havia sido tratado de uma forma “responsavel”, sendo
mesmo um tema bastante confuso, até 1956, altura em que o trabalho de Wofgang
Rindler permitiu, por um lado, clarificar alguns conceitos nesta area, e por outro, que se
pudesse dar aos horizontes cosmoldgicos a importancia que de facto eles tém na
cosmologia moderna. Assim, este trabalho, para além de apresentar as nog¢des que €
comum encontrar em livros de cosmologia de caracter introdutério, pretende abordar
igualmente alguns conceitos associados aos horizontes cosmologicos, conceitos esses

tantas vezes esquecidos, ou atirados para segundo plano, em textos sobre cosmologia.



Atendendo ao enquadramento do trabalho, realizado no ambito de um mestrado em
ensino, pretendo que ele seja acessivel, e que possa constituir um apoio efectivo, a
professores do ensino basico e secundario. Para atingir estes objectivos séo apresentadas
algumas das nogdes basicas inerentes ao estudo da cosmologia, e obtidas as equagdes
que descrevem a cosmologia padrio no 4mbito de um Universo em expanséo, tentando
evidenciar a importancia deste estudo. Penso que este trabalho podera ser igualmente
Gitil como complemento, ou mesmo como guido, no sentido de proporcionar uma melhor

formagdo desses mesmos professores na area da cosmologia.

Por outro lado pretende-se que esta dissertagio possa servir de motivagdo para o estudo
de alguns dos assuntos previstos no “Esquema Programatico” da disciplina de Fisica do
12° ano, contemplando por exemplo os principios de relatividade de Galileu e de
Einstein e a lei de gravitagdo universal Newtoniana, ou os conceitos de interac¢do
gravitacional e campo gravitacional. Para cumprir este objectivo devera ser dada
relevincia, por exemplo, ao facto de ser a interacgiio gravitacional a principal
responsavel pela evolugdo temporal de um modelo de universo, bem como pelo

comportamento dos horizontes cosmologicos.

Este projecto pode ainda ser util para uma abordagem a evolugdo historica dos modelos
de Universo. Como tal, devera ser realgada a importancia das observagdes na construgdo
desses modelos, sublinhando que tanto o modelo geocéntrico, como o modelo
heliocéntrico do Sistema Solar foram na realidade modelos cosmologicos, atendendo a
que, quer um quer outro, pretenderam descrever a evolugdo do Universo que era
possivel observar. Na verdade, o conceito de Universo ndo era, no passado, muito
distinto do actual, a forma de o descrever, isto é, a construgdo dos modelos, essa sim
sofreu uma enorme evolugdo, que se deve ao facto do Universo observado depender da
época considerada. A razdo para esta dependéncia ndo se deve ao facto de os horizontes
(tal como definimos hoje) serem distintos, mas porque a tecnologia posta a disposi¢ao

dos observadores ndo é a mesma em épocas diferentes.

Por fim, convém referir que, no 4mbito da disciplina da Matematica, o trabalho
proposto pode igualmente servir para ilustrar a importdncia da utilizagdo das

“ferramentas” matematicas no tratamento deste tipo de problemas.
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Estrutura da dissertacao

Este trabalho encontra-se estruturado da forma que passo a apresentar:

No Capitulo I comegamos por mostrar como os mitos antigos, a filosofia e a teologia
forneceram alguns modelos que tentaram satisfazer a sempre presente curiosidade das
pessoas em saberem como comegou 0 mundo e como terminara. Em seguida ¢ dada
uma énfase particular ao trabalho de Edwin Hubble e ao seu enorme contributo para o
estabelecimento da lei de expansio do Universo, com base em evidéncias
observacionais solidas. SAo apresentados alguns conceitos basicos associados ao estudo
dos modelos de universo em expansdo, como sdo, por exemplo, o principio

cosmologico, as coordenadas co-moveis, ou a esfera de Hubble

No Capitulo II comegamos por discutir a validade de uma abordagem newtoniana, isto
é, da aplicabilidade do formalismo, e resultados, da teoria da gravitagio Newtoniana a
todo o Universo, mesmo que infinito, invocando o teorema de Birkhoff. Em seguida sdo
entdo obtidas as equagOes diferenciais que descrevem os modelos de universo

construidos com base no principio cosmologico.

No Capitulo I1I sdo definidos os chamados pardmetros cosmologicos. Atendendo a que
o pardmetro de Hubble havia sido ja anteriormente definido no Capitulo I, comegamos
por definir densidade critica, ou seja, a densidade num modelo plano, ou de curvatura
nula. Sendo em seguida definidos o pardmetro de densidade e o pardmetro de
desaceleragdo, bem como a relagdo que se pode estabelecer entre eles em duas épocas
distintas da evolu¢do do universo: a época da matéria e a época da radiagdo. De notar
que ¢é realgada a importincia do conhecimento do valor actual dos pardmetros
cosmologicos, no sentido de ajudar a caracterizar o modelo que melhor descreve a

evolugio do nosso Universo.

O Capitulo IV serve para apresentar algumas nog¢des necessarias ao estudo e

compreensio dos horizontes cosmologicos. Como a cosmologia estuda a natureza do



Universo no espago-tempo revela-se muito 1til o recurso a utilizagdo de diagramas de
espago-tempo, sobretudo para ilustrar alguns conceitos que possam ser menos
intuitivos. Sdo definidos os conceitos de acontecimento e de linha de universo de uma
particula, e é feita uma introdugdo sumaria as transformagdes de Lorentz. E definido o
conceito de intervalo entre acontecimentos, bem como o de cone de luz de um

observador.

O Capitulo V ¢ inteiramente dedicado & apresentagdo dos horizontes cosmologicos,
comecando por definir horizonte de particula e horizonte de acontecimentos,
estabelecendo claramente a diferenga entre ambos. Os conceitos associados ao
comportamento do horizonte de particula sdo apresentados utilizando o modelo
cosmoldgico mais simples possivel que € o de um universo estatico, obedecendo no
entanto ao principio cosmoldgico de homogeneidade e isotropia espacial. Apesar do
comportamento quantitativo do horizonte de particula depender do modelo cosmologico
adoptado, as nogdes basicas associadas ao seu comportamento qualitativo podem
perfeitamente ser introduzidas, sem perda de generalidade, utilizando este modelo

simples.

O Capitulo VI sdo apresentados sucintamente alguns modelos cosmologicos. A notar o
facto de que os modelos construidos pelos cosmoélogos ndo sdo mais do que meras
descrigdes fisico-matematicas que tentam explicar o comportamento dindmico do
Universo, desde os tempos mais remotos até a época actual, e efectuar igualmente
previsdes de como o Universo se poderd comportar no futuro. Como € natural
comegamos por apresentar as caracteristicas gerais dos modelos cosmolégicos de
Friedmann, dando especial relevo ao modelo plano de Einstein-de Sitter, discutindo
ainda a questdo de saber se o nosso Universo é aberto ou fechado. Terminamos este
capitulo referindo algumas caracteristicas gerais de alguns modelos que apesar de ndo
serem considerados actualmente uma boa descrigio do nosso Universo, possuem um
inegavel interesse historico e pedagogico, podendo contribuir para uma reflexdo mais

profunda sobre algumas questdes cosmologicas.

Finalmente no Capitulo VII apresentam-se objectivos pedagégicos e aplicagdes directas
ao ensino basico e secundario. Para melhor sedimentar e testar a aquisi¢do dos

conhecimentos de acordo com os conteudos programaticos sdo propostos exercicios de



aplicagdo no ambito da disciplina de Ciéncias Fisico-Quimicas ( 7° ¢ 8° anos de

escolaridade — novos programas ) e da disciplina de Fisica do 12° ano.



CAPITULO1

Um Universo em Expansao



I.1 Introdug¢do: um pouco de Historia

Cerca de 270 anos a. C. o astrdnomo grego Aristarco de Samos admitiu que a
Terra girava em torno do seu eixo e tinha movimento anual de translacgdo em
torno do Sol. Tal ideia era filosoficamente inaceitavel na época e, foi
abandonada. De entre todos os outros modelos criados, o de maior sucesso foi
o modelo de Ptolomeu, desenvolvido em meados do século II D.C.. Tendo
como caracteristica a Terra no centro do Sistema Solar, era, como todos os
outros nesta época, um modelo geocéntrico. O universo de Ptolomeu ndo ¢
mais do que um modelo de Aristoteles alterado e desenvolvido por forma a
melhor podere explicar as observagdes astronémicas. Estes modelos eram
quase undnimamente aceites. A contribui¢io de Ptolomeu para a evolugéo dos
modelos de Aristoteles foi sobretudo no aspecto “técnico”, com a introdugdo

dos epiciclos.

Podemos dizer que os precursores da Cosmologia Moderna, que nega em
absoluto qualquer ideia de antropocentrismo no espago, foram Nicolau
Copérnico (1473 -1543), Tycho Brahe (1546 — 1601), Johannes Kepler (1571
— 1630), Galileu Galilei (1564 — 1642) e Isaac Newton (1642 -1727).

Copérnico sugeriu um modelo estrutural para o Sistema Solar em que o Sol
passava a ocupar a posi¢do central do sistema e que 0 movimento de todos os
planetas seria efectuado em torno do Sol ¢ ndo da Terra. Este modelo era
denominado por modelo heliocéntrico. A ideia do heliocéntrismo ja tinha

sido proposta por Aristarco no século Il a.C.

As leis empiricas que descrevem o movimento dos planetas para norte e para
sul da ecliptica seriam mais tarde obtidas por Kepler. Elas ndo sdo mais do

que simples consequéncia do facto das orbitas dos planetas estarem em planos



inclinados relativamente ao plano da orbita da Terra. Foram trés as leis

estabelecidas por Kepler:

e 12 Lei de Kepler ou Lei das Orbitas — os planetas descrevem orbitas
elipticas em torno do Sol, ocupando este um dos seus focos.

e 2% Lei de Kepler ou Lei das Areas — as areas varridas pelo vector
posi¢do de um planeta, em relagdo ao Sol, sdo iguais para intervalos

de tempo iguais.

Figura LI.1: 1%e 2° Leis de Kepler

e 3° Lei de Kepler ou Lei dos Periodos — o quadrado do periodo de
revolugdo de um planeta em torno do Sol ¢ directamente proporcional

ao cubo da distancia que os separa.

L.y 8)
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As leis de Kepler sobre as trajectorias dos planetas forneceram os conceitos
astronomicos que foram essenciais para o posterior nascimento do Universo

Newtoniano.

Galileu, ao efectuar as primeiras observagdes telescopicas, contribuiu
decisivamente para a afirmagdo do modelo de Copérnico. Por fim, Newton

deduziu a lei fundamental que regia todos os movimentos celestes, a lei da



Gravitagdo Universal, que em conjunto com a 2° lei de Newton (F = m.a)
serio utilizadas neste trabalho para obter a equagdo de Friedmann, que
descreve a evolugdo dindmica do Universo de acordo com o modelo
cosmologico padréo.

Apesar de Einstein ter mostrado mais tarde que a dindmica newtoniana estava
incompleta, ela continua a ser valida e perfeitamente aceitavel na grande

maioria dos casos.

O aparecimento da Cosmologia como ciéncia assente em bases solidas,
resultantes da utilizagdo de tecnologia cada vez mais sofisticada, apenas se
verificou depois da segunda década do séc. xx, quando passou a ser possivel
medir as distancias a diversas galaxias que habitam o Universo. A partir de
entdo foi possivel construir modelos que descrevessem de uma forma mais

aceitavel a estrutura e a evolugio do Universo.

A cosmologia dos nossos dias é vista como uma ciéncia moderna. No entanto
o pensamento cosmoldgico tem sido uma componente importante no
desenvolvimento da civilizagdo humana ao longo de toda a sua histéria. Por
isso, para além do caricter cientifico da cosmologia actual teremos que

considerar igualmente o seu caracter filosofico.

Podemos separar o desenvolvimento historico e dialéctico da Cosmologia em

trés periodos: o Periodo Antigo, o Periodo Classico e o Periodo Moderno.

O Periodo Antigo, de Platdo ( 428 - 348 a.C. ) a Descartes ( 1596 - 1650 ), €
caracterizado pela especulagdo de dois problemas: a origem e a evolugdo
primordial da natureza ou do Cosmos. Neste periodo a cosmologia foi sempre
considerada como parte integrante ou da astronomia ou da fisica descritiva.
Antes de Platdio, as solugdes encontradas eram sempre de caracter mitologico

ou tinham uma forte componente mitologica.




Dos primeiros fisicos gregos pouco sabemos, porque até nos apenas chegaram
alguns fragmentos dos seus tratados da Natureza, ainda que possamos sempre
socorrer-nos das citagdes e critica de pensadores posteriores, sobretudo
Aristoteles. Uns sdo monistas: a natureza deriva de uma s6 origem ou
principio. Para Tales, por exemplo, é a agua, para Anaximandro é o
indeterminado, para Heraclito é o fogo, para Parmenides e Zendo € o ser
finito e uno, no entanto para Melisso € o ser infinito. Estavamos perante duas
antinomias: o ser ¢ uno e multiplo; o ser é permanente e mutavel! Outros sio
pluralistas: a natureza das coisas é formada por varios principios de ser. A
Escola Pitagorica define-a pelos conceitos de numero infinito de atomos
homogéneos, eternos e indivisiveis; o ndo ser é o vazio ou espago absoluto.
Por outro lado, Platio faz a dedugido geométrica do Universo e dos corpos,

mas também cai no erro do parapsiquismo mitico.

Quanto a cosmologia, Aristételes oferece-nos uma cosmologia estatica. Este
filosofo grego, que viveu no séc. IV a. C. admitia que o mundo estava
dividido em dois grandes dominios. O que esta “abaixo da Lua” (regido
sublunar) estd sujeito 4 mudanga: o ferro enferruja, as montanhas sofrem
erosio, a madeira apodrece. O que estd “acima da Lua” (supralunar) ¢
inalteravel e imperecivel. Nada muda. Sem serem criadas, e eternas, as
estrelas oferecem a imagem da permanéncia do cosmos. Todos os anos as
constelagdes retomam fielmente as suas posi¢des no céu. O universo existiu e
existird sempre, eternamente semelhante a si mesmo. O universo eterno e
estatico de Aristoteles foi durante muito tempo um paradigma do pensamento

filosofico e cientifico.

As cosmologias posteriores reflectem os sistemas aristotélicos ou platonicos.
O movimento renascentista, os filosofos do séc. XVI e a revolugdo
intelectual, cultural e cientifica, de Copérnico, Kepler e Galileu puseram em

crise a cosmologia antiga.



O Periodo Classico comeca com Descartes e prolonga-se até Einstein. Este
periodo € caracterizado por novas problematicas da astronomia e da fisica. A
cosmologia € a ciéncia da dedugio geométrica e da mecanica. Para além de
problemas de caracter puramente fisico, Newton debruga-se igualmente sobre
questdes de caracter filosofico. A sua obra-prima “Philosophiae Naturalis
Principia Mathematica” (1687), é uma reflexdo profunda sobre os principios
da dinamica e os conceitos de espago e tempo absolutos.

Com Leibniz, a cosmologia continua a ser uma ciéncia de dedugdo
geométrica, mas dindmica, onde um corpo € um sistema de pontos inextensos,
atomos de energia ou formas infinitesimais que reflectem, como um espetho,

todo o Universo.

O Periodo Moderno, de Einstein até aos nossos dias, caracteriza-se pela
analise do conhecimento cientifico e logico dos axiomas e conceitos. Devem-
se a Einstein os meios para que a ciéncia pudesse comecar a construir uma
“moderna teoria do universo”. Utilizando o didlogo entre a observagédo e os
conceitos matematicos, os cosmologos comegaram a poder interrogar € a

sondar de uma forma mais profunda a Natureza e a estrutura do cosmos.

E neste periodo que se conclui que o universo ndo é estatico, como até entio
se admitia. Sdo obtidas fortes evidéncias observacionais de que o Universo se
encontra em expansdo, sendo por isso uma entidade em evolugdo, onde se
consideram como elementos organizadores as interac¢des fisicas regidas por

leis precisas e universais.

Einstein, com as suas reflexdes profundas e rigorosas sobre os conceitos de
espaco e de tempo abriu as portas a novas solugdes para eternos problemas
cosmologicas. O universo eterno e estatico com raizes profundas no
pensamento aristotélico, e que durante mais de dois milénios havia sido um

paradigma do pensamento filosofico e cientifico € abandonado.



O modelo actualmente mais bem aceite, conhecido como o modelo do “Big
Bang”, ou modelo da “Cria¢do Primordial”, foi pela primeira vez proposto em
1927 por um padre e cosmologo belga, Georges Lemaitre. Na sua versao
inicial, este modelo postula a existéncia de um “4tomo” primordial, onde se
encontrava condensada toda a matéria existente no Universo. A explosio
desse “atomo”, ocorrido no proprio momento da criagdo, corresponde ao
inicio do tempo. A matéria langada no espago acaba por dar origem as
galaxias que se afastam umas das outras com uma velocidade de recessdo
proporcional a distdncia que as separa, conforme confirmam as observagdes.
O Universo teria tido a sua origem nestas condigdes, sendo que a sua

evolugdo se faria num sentido determinado.

Mais tarde, em alternativa ao modelo evolucionista do “Big Bang”, surgiu um
modelo de caracteristicas essencialmente diferentes. E o denominado modelo
de “Criagdo Continua” e que é uma criagdo do astronomo inglés Fred Hoyle.
Segundo este modelo o Universo existiu sempre €, no essencial, néo evolui. A
matéria é continuamente criada no espago a custa da energia radiada pelas
estrelas. Os atomos que se criam vdo formar as galaxias que, pela acgdo de
uma forca actuando em sentido contrario a gravitagdo, se afastam umas das
outras. De acordo com este modelo ndo houve inicio para o tempo, € 0
momento que agora decorre ndo tem qualquer significado especial. Este € um
modelo que conta actualmente com muito poucos seguidores na comunidade
cosmolégica internacional ja que existem dados de observagdo claros que

parecem colocar este modelo numa posigéo bastante desconfortavel.
A descoberta da radiagio cosmica de fundo parece ndo encontrar explicagdo a

luz deste modelo, por outro lado, também a descoberta dos “quasars” parece

contrariar determinadas conclusdes do modelo da “Criag&o Continua”.
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1.2 A Expansio do Universo

Quando se fala na descoberta da expansio do Universo o nome de Edwin
Powell Hubble (1889-1953) ¢ sempre o primeiro a vir-nos a memoria. Ndo €
pois de estranhar que seja este um dos nomes que mais destaque merece entre
os grandes astronomos do sec. XX, podendo mesmo ser considerado como o
maior astronomo desde Copérnico. A sua maior contribui¢do para a
cosmologia foi naturalmente o estabelecimento, assente em evidéncias
observacionais solidas, da lei de expansdo do universo. No entanto convém
igualmente nio esquecer o seu importante trabalho na area da astronomia
extragalactica, descobrindo uma grande quantidade de galaxias, e criando em

seguida um sistema simples de classificagdo das mesmas.

No entanto outros cientistas houve que deram um contributo importante para
a descoberta da expansio do Universo, e que por isso mesmo devem ser
referidos neste contexto. E o caso, por exemplo, de Vesto Melvin Slipher e de
Henrietta Leavitt. Slipher porque foi o primeiro a fazer um estudo sistematico
dos espectros das nebulosas espirais, que permitia conhecer a velocidade
dessas nebulosas relativamente a nossa posi¢do, a luz da interpretagdo dada
pelo efeito de Doppler (ver a secg@o sobre este efeito mais a frente). Leavitt
porque os seus trabalhos sobre as estrelas variaveis cefeides permitiria mais
tarde determinar, com um rigor até ai impossivel, as distancias a que se
encontravam as nebulosas observadas, desde que nelas fossem identificadas

estrelas deste tipo.

A medida que se determinavam as distancias as galaxias observadas
verificava-se que na sua grande maioria elas apresentavam um deslocamento
das riscas espectrais em direcgdo ao vermelho. Esse deslocamento,
interpretado inicialmente como resultado do denominado efeito de Doppler,
correspondia a um movimento de afastamento dessas galaxias, em relagdo a

posi¢ao que a nossa Galaxia ocupa no espago.
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Verificou-se ainda que a velocidade de afastamento de uma dada galaxia era
proporcional a distincia a que essa galaxia se encontra de nos. A primeira
vista poderia parecer que ocupamos uma posi¢do especial no Universo,
posi¢do essa, a partir da qual todas as galaxias exteriores se afastam, o que
ndo é exactamente verdade. E o proprio espago que se dilata e, seja qual for a
galaxia que se considere, em relagdo a ela todas as outras mostrardo um

movimento de afastamento ou recessdo.

A descoberta da expansio do Universo, em conjunto com o Principio
Cosmologico, de que falamos anteriormente, conduziu a construgdo e
desenvolvimento de um modelo cosmolégico, conhecido como o modelo do
“Big Bang”, que possui o apoio da maioria dos cosmoélogos e astrofisicos,
acreditando estes, poder adequa-lo de modo a incorporar novas contribuigdes

que vao sendo descobertas.

Posteriormente, com o apoio dos importantes desenvolvimentos efectuados
nas técnicas utilizadas para a obtengdo dos valores das distdncias que haviam
sido determinadas anteriormente, os modelos que iam sendo construidos
tinham um rigor cada vez maior. Mas esses desenvolvimentos técnicos ndo
vieram alterar os conceitos cosmolégicos que haviam ja sido estabelecidos.
Pelo contrario, reforgaram esses conceitos dando ainda mais rigor aos

modelos.
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L2.1 O Principio Cosmolégico

Como dissemos ja, a cosmologia cientifica é a area do conhecimento que
procura descrever a evolu¢do do Universo como um todo. A partir de
conjuntos de observagdes astronOomicas a cosmologia cria modelos teoricos
que se acredita serem importantes na descri¢cdo dos fenémenos cosmicos. Os
modelos cosmologicos ou modelos de universo sdo representacoes tedricas do

Universo, isto €, sio modelos matematicos baseados em teorias fisicas.

Por outro lado a cosmologia estuda também grupos de objectos nos quais as
leis fisicas tenham significado e possam ser aplicadas de maneira consistente
e bem sucedida. Fazem parte desse grupo de objectos as galaxias, quasares,

enxames e super enxames de galaxias, etc.

Na construgdo de modelos cosmolégicos, tal como em modelos noutras areas,
adoptam-se alguns principios simples com o objectivo de facilitar o

tratamento dos problemas.

O Universo é sempre apresentado, em todos os modelos antigos do cosmos,
tanto no Ocidente como no Oriente, como tendo um centro. O universo
geocentrista de Ptolomeu tinha o seu centro na Terra, e quando foi substituido
pelo modelo heliocéntrico, o centro manteve-se, embora a Terra tenha sido
substituida nessa posigio pelo Sol. Um dos pontos de partida da cosmologia
moderna € precisamente o conceito de que o Universo ndo tem centro. Ndo
existe no Universo qualquer ponto privilegiado, todas as posi¢des tém igual
importancia. Esta conclusio fundamental para a existéncia de uma
cosmologia cientifica, traduz o chamado Principio Cosmologico, também
muitas vezes designado por Principio de Copérnico, e que pode ser

enunciado da seguinte forma:
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“em cada época o universo ndo muda de ponto para ponfo, isto é,
apresenta o mesmo aspecto em cada posicdo, exceptuando as

irregularidades locais.”

Este principio foi proposto originalmente por Einstein inspirado pelo fisico
alemdo Emst Mach, mas que tem as suas raizes no trabalho pioneiro do
filosofo Immanuel Kant. De facto, no seu livro Historia Geral da Natureza e
Teoria dos Céus, publicado em 1755, Kant, alimentado pela especulagdo
pura, e pelas influéncias que recebera do trabalho do inglés Thomas Wright,
sugere que nds vivemos numa zona perfeitamente tipica ¢ comum do
Universo, que o Sol é uma estrela igualmente comum, e que a nossa propria
galaxia, a Via Lactea, mais ndo € que uma entre muitas, sendo que, todas as
nébulas que os astronomos entdo viam no céu eram outras galaxias'. Uma das
implicagbes directas do Principio Cosmologico € a isotropia e
homogeneidade do Universo a grande escala. De facto se num determinado
instante ndo existem pontos privilegiados, o universo € homogéneo, isto €, as
quantidades cosmicas ndo dependerdo da posi¢do mas somente do tempo. Por
outro lado, para além da inexisténcia de pontos privilegiados, este principio
requer a ndo existéncia de direcgdes privilegiadas em redor de cada ponto.
Chega-se, assim, a conclusio que o universo além de homogéneo ¢ também
isotropico.

E este Principio Cosmoldgico que actualmente é mais utilizado em
cosmologia. Com base na esséncia do principio cosmoldgico, a
homogeneidade e isotropia espacial, conclui-se que a distribuigdo dos
objectos que constitui o fluido cosmolégico deve ser esfericamente simétrica

em volta de qualquer ponto.

! Wright publicara cinco anos antes um livro chamado “Uma Teoria Original ou Nova
Hipotese do Universo”, onde explicava que a Via Lictea, tal como a observamos no céu,
seria o resultado do movimento em torno de um centro de todas as estrelas que a constituem,
movimento esse que, a semelhanga do movimento dos planetas em torno do Sol, ocorre num
plano preferencial. Aquilo que nés chamamos Via Lactea, chamou Wright “Criag80”, ¢ nessa
Criagdo, o Sol niio cra mais que uma estrela que rodava, como todas as outras, em torno de
um ponto central.
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I1.2.2 A Lei de Hubble

Em 1914 Slipher descobriu que as linhas espectrais das estrelas na galaxia
M31 mostravam um grande deslocamento para o azul, regido do espectro de
menores comprimentos de onda, indicando que esta galaxia estava a

aproximar-se do sol, a uma velocidade de cerca de 300 km/s.

Durante quase duas décadas Slipher desenvolveu um trabalho incessante, €
em 1925 tinha j4 estudado os espectros de 45 nebulosas espirais, nome como
eram conhecidas na altura as galaxias espirais. Concluiu que a sua grande

maioria, cerca de 90%, apresentava um deslocamento espectral para o
vermelho, indicando o seu afastamento de nds, contrariamente ao observado
para a galaxia M31, a galaxia de Andromeda. Na verdade, das 41 nebulosas
estudadas, 36 apresentavam desvios para o vermelho, € apenas 5 (incluindo

Andrémeda) se aproximavam da Terra.

Slipher concluiu ainda que quanto menos brilhante era a galaxia, isto €,
quanto mais distante ela estava, maior era o deslocamento para o vermelho no
seu espectro. A velocidade dessas nebulosas era muito alta, em média mais de

20 vezes as velocidades tipicas encontradas para as estrelas.

Entretanto ja Henrietta Leavitt havia levado a cabo um estudo exaustivo de
analise de chapas fotograficas. Durante esse estudo identificou cerca de 2400
estrelas variaveis, sendo que 25 delas eram cefeides que se encontravam nas
nuvens de Magalhdies. A medida que ia tomando notas acerca do periodo e
luminosidade aparente dessas cefeides verificou que havia um padrdo que se
repetia, isto ¢, concluiu que existia uma correlagio entre o periodo de
variabilidade da estrela, que podia variar de alguns dias até algumas semanas,
e a sua luminosidade. Essa relagio indicava que quanto maior fosse a

luminosidade, mais lentamente decorria o seu ciclo de variagdo. Leavitt
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concluiu, por exemplo, que uma cefeide de uma das nuvens de Magalhdes
que tivesse um periodo de trés dias era cerca de seis vezes menos brilhante

que uma outra cefeide com um periodo de trinta dias.

Esta conclusdo era de grande importincia, ja que a luminosidade aparente de
uma estrela depende da sua luminosidade absoluta, mas também da distancia
a que se encontra de nos, e portanto o conhecimento do ciclo de variagdo de
uma cefeide’ poderia conduzir i determinagdo da distdncia a que se
encontrava a nebulosa onde fosse observada a cefeide. Ou seja, como a
intensidade da luz diminui com o inverso do quadrado da distancia, podemos
determinar a distdncia de uma estrela cefeide medindo a sua luminosidade
aparente e estimando a sua luminosidade absoluta através da observagdo do

periodo de variabilidade.

Em 1929, Hubble aplicou o método das cefeides a 24 galaxias da lista de
Slipher. O diagrama original de Hubble, isto ¢, o grafico onde ele distribuiu
as velocidades de recessdo das galaxias em fungdo das respectivas distancias,
permitia observar uma relagdo aproximadamente linear entre as duas
quantidades, isto é, as galaxias mais distantes afastavam-se com uma maior
velocidade. Hubble anunciou entio nesse ano que as galdxias distantes,
situadas para além do Grupo Local se afastavam com velocidades
proporcionais as suas distincias, isto é, quanto mais distante a galaxia, maior

a sua velocidade de afastamento.

2 30 estrelas varidveis, amarelas, muito grandes e de grande luminosidade, cuja luz emitida
varia em periodos de 1 a 70 dias. Sdo importantes, porque fornecem um meio de medir
distancias demasiado grandes para serem medidas por outros métodos. Exemplo de uma
cefeide ¢ a estrela Polar ou estrela do Norte, é a mais proxima, variando o seu brilho entre as
magnitudes de 2,5 ¢ 2,6 em cerca de 4 dias.
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Figura L2: Velocidade de recessdo das galaxias em fungdo da sua distancia.

Nos anos seguintes para ampliar e refinar as suas observagdes, sobretudo o
rigor na determinagdo das distancias, Hubble recorreu a ajuda de Humason.
Para a determinagdo das distincias utilizaram sempre estrelas variaveis
cefeides e a relacdo entre o seu periodo e a sua luminosidade. Com novas e
precisas observagdes, os dois foram capazes de ampliar os seus estudos a
galaxias que se localizavam a 240 milhdes de anos-luz. Os novos dados
confirmaram as primeiras previsdes feitas em 1929 e a relagdo entre a
velocidade de recessdo v, de uma galaxia e a distancia d a que ela se encontra

de nos ficou conhecida por Lei de Hubble:

v=Cd 1.2)

onde a constante de proporcionalidade C, que traduz a taxa de expansdo do

Universo, se representa usualmente por H,, e é conhecida por constante de
Hubble. Considerando a taxa de expansdo do Universo constante, conclui-se

que no instante t,, = 1/H, considerado como tempo de Hubble, os grupos de

galaxias se encontravam todos localizados no mesmo ponto do espago, que
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teria por isso uma densidade infinita e uma temperatura muito elevada. Uma
singularidade no espago-tempo que se expandiu € a que habitualmente damos

o nome de Big-Bang ou Explosdo Primordial. O Big-Bang criou ndo s6 a
matéria e a radiagdo como também o proprio espago-tempo. Este é o inicio do

Universo que conhecemos.

Diagrama de Hubble
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Figura 1.3: Velocidade de recessdo das galaxias em fungdo da sua distancia

Matematicamente, escreve-se a lei de Hubble

v(t) = H(H)d() (L3)

sendo:
v(t) = velocidade de recessdo de uma galaxia

relativamente & nossa Galaxia ( Km/s)
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d = distancia entre a galaxia e a nossa Galaxia ( Mpc )

H(t) = parametro de Hubble

O parametro de Hubble, é uma fungdo do tempo e, em geral, varia com ele. A

constante, H,, define-se como sendo o pardmetro de Hubble no instante
t=t,, . O aumento da distancia propria das galéxias, em relag@o a nos, € o

reflexo da expansdo do Universo. Podemos definir a taxa de variagdo da
distancia, propria de uma galixia, em relagdo ao tempo como sendo a
velocidade de recessao.

A lei de Hubble é uma consequéncia da homogeneidade e isotropia do

Universo.

Imagine-se um baldo repleto de galaxias...
agora encha-se o balio...

@.’

O Universo est a expandir-se!!!

Figura I.4: Simulagio da expansdo num baldo.

A homogeneidade significa a equivaléncia de todos os pontos do espago e a
isotropia a igualdade, em um determinado ponto, de todas as direc¢des. Na
verdade nfo ha um centro do Universo, isto €, todos os pontos sdo centrais.
Comparando o exemplo do baldo da figura 1.4 com o Universo, verifica-se
que a expansdo no baldo acontece num espago vazio e estatico. No caso do
Universo isso ndo ocorre, o Universo € a totalidade e, portanto, ndo esta a
expandir-se dentro de um espago vazio e estatico que o contém. E realmente

dificil imaginar!
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1.2.3 O Efeito de Doppler

Vimos anteriormente que o desvio das riscas espectrais nos espectros das
nebulosas observadas foi interpretado como consequéncia do efeito de
Doppler, concluindo-se assim que o Universo se encontrava em expansio.

Convém por isso esclarecer em que consiste este efeito.

O efeito de Doppler deve o nome ao fisico austriaco Christian Doppler,
nascido em 1803, o qual concluiu que a frequéncia das ondas sonoras
emitidas por uma fonte em movimento, tem valores diferentes para receptores
com velocidades distintas relativamente a fonte emissora. Originalmente, o
pensamento de Doppler dirigiu-se no sentido das ondas sonoras, embora
tivesse reconhecido que também a luz, caso fosse efectivamente uma onda,

estaria sujeita a0 mesmo fendmeno.

Considere-se entdo uma fonte sonora F, em repouso num determinado
referencial, € um receptor R aproximando-se da fonte com velocidade de
moédulo v,. Se o receptor estivesse igualmente em repouso em relagdo ao

meio onde se propagam as ondas sonoras, entdo ele receberia
n=- 14

ondas sonoras durante o tempo ¢, sendo 4 o comprimento de onda emitido
pelo emissor e v a velocidade do som no meio em causa. No caso de o

receptor ter um movimento em direcgdo a fonte, ele recebe

A

(L5)
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ondas sonoras adicionais durante o mesmo intervalo de tempo z. Dado que a
frequéncia é o numero de ondas por unidade de tempo, vem que a frequéncia

do som que chega ao receptor v é dada por:

yoB H vty L6)
r t At
e atendendo a que
a=2 (L7)
v
temos:
V= 1+V—OJ (L8)
v

Seguindo o mesmo raciocinio facilmente se chega a conclusio de que, se o
receptor se estiver a afastar do emissor, entdo a relagdo entre a frequéncia

emitida v e a frequéncia recebida V' ¢é:

V= ‘{1 l’vﬂj (L9)

Por outro lado, no caso em que o receptor se encontra estacionario e, sendo a
fonte a movimentar-se, o raciocinio anterior conduz-nos rapidamente a

conclusdo que:

(1.10)

onde o sinal negativo ¢ valido para a situagdo em que a fonte se aproxima do
receptor e o sinal positivo para o caso em que a fonte se afasta do receptor,

sendo v, a velocidade da fonte.
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Conclui-se pois, que a mudanga de frequéncia de uma onda sonora devido ao
movimento relativo entre a fonte € o receptor depende da entidade que se
encontra em movimento em relagdo ao meio de propagagdo das ondas
sonoras, isto €, se a fonte, se o receptor. Esta distingdo entre quem se
movimenta e quem se encontra em repouso, ¢ possivel para o caso do som,

pois existe sempre um meio em relagdo ao qual o movimento ocorre. Se tal

meio ndo existir, simplesmente ndo existe propagagio do som.

Todavia, para o caso da luz que se propaga no vacuo, a distingdo ja néo €
possivel, e as equagdes deduzidas para o som deixam de ter validade. Por
outro lado, um dos postulados da relatividade restrita estipula a consténcia da
velocidade da luz, independentemente da velocidade relativa entre a fonte € o
receptor. Na realidade, tanto a frequéncia como o comprimento de onda de
uma dada radiagfio electromagnética podem variar, desde que se mantenha a
condi¢do de que o seu produto seja sempre igual a velocidade da luz ¢, que ¢

uma constante:

c=Av @1y
E essa variagio, na radiagdo electromagnética, da frequéncia, e
consequentemente do comprimento de onda, que resulta do movimento
relativo entre a fonte e o receptor, que se designa por efeifo de Doppler’

aplicado a “luz”.

Considere-se uma fonte luminosa F que se aproxima de um receptor R, com
velocidade v, sendo N o nimero de ondas electromagnéticas emitidas por essa

fonte.

3 Para mais detalhes sobre o efeito de Doppler ver: Resnick, R., Halliday, D., Fisica—vol 2,
Livros Técnicos e Ciéntificos Editora, 1984, pag. 153 — 156.
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No intervalo de tempo 8t,, medido no referencial do receptor, a primeira onda
cobrird uma distancia ¢8t;, enquanto que a fonte percorrera a distancia vdt, em

direcg@o ao receptor.

O comprimento de onda da radiagdo, quando esta chega ao receptor sera

entdo dado por:

A=( ¢ 8t; - Y3t)/N, (L12)

e a frequéncia recebida pelo receptor (v’=c/A’):

V=(L(1=(/e))(N/3t,) (L13)

Se a frequéncia da radiagio a saida da fonte for n, entdo, o nimero de ondas

N, emitidas no intervalo de tempo dts, medido pela fonte, sera dado por:

N=vots, 1.14)

e a expressdo (1.13) ficara:

v=(1/(1=(W/e))/(vte /5t;) L15)

De acordo com a relatividade restrita, os intervalos de tempo Otr, €

dt.encontram-se relacionados pela equagio:

Ste =yt (L.16)

onde y é o chamado factor de Lorentz:
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y=(1-(*c?) ™. (117)
Substituindo este resultado na equagdo (I.15), e rearranjando, obtemos:
v=[(+We))(1-(v/e)] v, (1.18)

que, em Relatividade Restrita, é valida para o caso em que a fonte € o
receptor se estdo a aproximar. Caso a fonte e o receptor se estejam a afastar, a

velocidade relativa v assume sinal contrario e teremos:
v =[(1-(v/e))/(1+(/e)] v, (1.19)

Uma analise cuidada destas equagGes mostra que um afastamento relativo
entre a fonte e o receptor implica que a frequéncia v da radiagdo
electromagnética emitida pela fonte, atinja o receptor com um valor v' que ¢
sempre menor que o emitido. Por isso se diz que, havendo afastamento

relativo entre a fonte e o receptor, a radiagdo emitida pelo primeiro chegara
ao segundo desviada para o vermelho. O inverso se passa no caso de a fonte e
o0 receptor se estarem a aproximar: a frequéncia v' recebida pelo receptor €
sempre maior que a frequéncia v que havia sido emitida pelo emissor. Diz-
se, entdo, que ocorre desvio para o azul na radiagdo emitida pela fonte. A

equagio (1.19 ) pode ser reescrita em fung¢@o do comprimento de onda A

VA =[(1=/e)A+IEN (1.20)

* O mesmo se podera, obviamente, fazer com a equagio (I.18) obtendo-se resultado andlogo.
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<« W\M, Desvio para o vermelho:
afastamento da fonte

Figura L5 Efeito de Doppler

A figura 1.5 ilustra o que acaba de ser exposto. A equagdo (I.20) fica

simplificada se definirmos o pardmetro f3:

B=vic. 1.21)

Elevando ao quadrado os dois membros da equagdo (1.20) e tomando o

inverso de cada membro, obtemos:

A+B)/(1-B)=(\"/A)% (1.22)

Desta forma, ¢é possivel determinar a velocidade de afastamento ou

aproximagdo de uma fonte de ondas electromagnéticas conhecendo A e A'.
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1.2.4 Coordenadas Co-moveis

Quando falamos da velocidade de uma particula num determinado
referencial, referimo-nos as diferentes posi¢des ou coordenadas espaciais que
essa particula ocupa a medida que o tempo passa. Podemos pensar que as
coordenadas espaciais das galaxias estio fixas € que o espago entre elas

aumenta, consequéncia da expansdo do Universo.

Estas coordenadas definem-se como co-mdveis com a expansdo, isto &,

coordenadas que ndo se alteram com a expansio ou contracgdo do Universo.

Utilizando um sistema de coordenadas co-moveis:

ft)=alt)r, (123)

sendo:
1(t) = é a distancia propria no instante t

r_ = distancia co-movel, coordenada que ndo se altera

¢

com a expansdo ou contrac¢do do Universo.

a(t) = factor de escala cosmico no instante t.

Num Universo em expansdo, o factor de escala aumenta com o tempo.
Considerando a expansdo uniforme, num determinado instante, este factor
tem sempre 0 mesmo valor em qualquer ponto do espago.

Se considerarmos uma galaxia a distdncia co-moével, 7_, num instante t e

c?
pretendermos conhecer a sua velocidade de recessio em fungdo do tempo,

v(t), entdo,

derivando a equagdo (1.23)
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vt) = g; [r)]= g; [a(0). 1,] (124)

v()=a(r, + a(). r, (1.25)

Como, anteriormente, se disse que r, ¢ uma constante entdo:

r.o=0 (1.26)

V)= a(®)r, (1.27)

Resolvendo as equagdes (1.23) e (1.27) em ordem a r_ e igualando-as,

obtém-se:
L(Q = L(Q (1.28)
a(t) a(t)
v(t) = a@) | ® (1.29)

a(?)

% define-se como sendo o parametro de Hubble, H(t).
a

Entio:
v(t) = H(t) r(t) : (1.30)

Nesta expressdo, estdo presentes coordenadas co-moveis, obtidas da

transformag@o das coordenadas co-moéveis da equagdo (1.23).
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Para a época actua, t:

v(t,) =H(t,). rt,) d31)

De acordo com a homogeneidade e isotropia do Universo a velocidade de
recessdo das galaxias apenas tem uma componente radial. Essa componente ¢
determinada medindo os desvios AA das riscas espectrais dos espectros

obtidos para as referidas galaxias referidas na equagdo (L.1).

-4, AL v
2= e DAY 32
7 7 ¢ (1.32)
Considere-se

z<<1 (1.33)

A expressio (I.18) representa a velocidade de recessdo das galaxias e o desvio

cosmologico para o vermelho.

v(t) = H(t) r(t) (134)

conhecida como Lei de Hubble.

z="To ¢ (1.35)

traduz o desvio cosmologico para o vermelho de uma galaxia & distincia a
que ela se encontra. A equagdo (1.32) sé sera valida para velocidades de

recessdo, v, muito inferiores a velocidade da luz, c. Assim,

v=zc (1.36)
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1.2.5 A Esfera de Hubble

E uma esfera centrada em qualquer ponto arbitrario cujo raio ¢ denominado

), distancia percorrida pela luz

por comprimento de Hubble (1, = % %

no tempo de Hubble.

O centro da esfera nio é um “centro” para o Universo, porque cada ponto

tem a sua propria esfera de Hubble.

Para distancias maiores que o chamado raio de Hubble, a velocidade de
recessdo de uma galaxia é maior que a velocidade da luz, sobre a esfera a
velocidade de recessdo iguala a da luz e dentro € inferior.

Os fotdes emitidos fora desta esfera, na nossa direcgio, viajam (localmente)
a velocidade da luz para os observadores fundamentais que se cruzam com
eles, todavia, o espago (distdncia propria) que nos separa cresce com uma
velocidade superior a da luz. Os que s3o emitidos dentro da esfera de Hubble
aproximam-se de nos, enquanto que, os que sio emitidos sobre a esfera, ficam

momentaneamente “parados”.

Num Universo em desacelera¢do, a constante de Hubble diminui com o
tempo enquanto que a esfera de Hubble se expande. Sendo os fotles
entidades dinidmicas, as suas coordenadas espaciais variam afastando-se do
emissor. Assim, fotdes emitidos fora da esfera podem ser alcangados e
ficarem retidos dentro da esfera de Hubble, o mesmo pode nio acontecer com
o emissor. Os fotdes comegam a aproximar-se de nos podendo ser
detectados. Conclue-se que a esfera de Hubble e o horizonte de particula (o

que define o Universo observavel) ndo ¢ a mesma coisa.
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Horizonte de particula é o ponto mais afastado que a luz pdde viajar desde o
inicio do Universo até nos alcangar. O raio de Hubble pode ser considerado
como um horizonte de acontecimentos. Um objecto sobre o horizonte de
acontecimentos emite luz que esta tdo longe que o desvio para o vermelho,
ndo podera alcangar o observador. Isto ocorre perto dos buracos negros e num
Universo em expansdo acelerada (ex. inflacgdo) em que partes do Universo se

afastam do observador a velocidade da luz.

A esfera de Hubble ndo viola o Principio Cosmoldgico ou o Principio
Copercaniano porque ndo exige um “centro” num local especial. Pode-se
considerar a esfera como um cone de luz num ponto e tempo especificos,

havendo diferentes esferas de Hubble para qualquer ponto do Universo.
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CAPITULO 11

Cosmologia Newtoniana

As Equacdes
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I1.1 O Formalismo Newtoniano

O modelo cosmologico do Big-Bang é um modelo de Universo construido
com base nas equagOes tensoriais de Einstein, isto €, tanto a geometria do
Universo como a forma como ele se expande sdo explicadas tendo por base a
teoria relativista do espago-tempo. No entanto, Birkhoff demonstrou a
possibilidade de entender essa geometria utilizando argumentos da dindmica

Newtoniana (ver por exemplo Peebles 1993).

O teorema de Birkhoff, com um analogo newtoniano conhecido por teorema
esférico de Newton, baseia-se na aplicagdo de um outro teorema, o de Gauss,
aplicado ao campo gravitacional. Este teorema estabelece que o campo
gravitacional no exterior de uma regido com distribui¢io esférica de massa, €
0 mesmo que o campo gravitacional criado por toda a massa da distribui¢do
considerada, caso esteja concentrada no centro da regido esférica.

Se imaginarmos que esta esfera estd imersa num meio homogéneo infinito, a
forga gravitacional exercida pelo meio exterior sobre um dado elemento da
massa da regido esférica considerada anula-se identicamente. Este € o

corolario do teorema de Birkhoff.

A teoria Newtoniana ndo € aplicavel a um Universo infinito, visto o potencial
gravitacional ndo estar definido. O seu campo de aplicagdo abrangera, apenas
regides finitas com condigdes fisicas de fracas densidades e de baixas
velocidades, no entanto, como dissemos, o teorema de Birkhoff permite
aplicar o formalismo da teoria de gravitagio Newtoniana a todo o Universo,

mesmo que infinito. E o que faremos nas sec¢des seguintes.

Convém ainda dizer que alguns dos termos das equagles que vamos obter
terdo que ser reinterpretados a luz dos resultados relativistas que conhecemos.
Em particular, o termo que nas equa¢des newtonianas representa a densidade
de massa tera que ser considerado como a densidade de massa equivalente a
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densidade de energia total, consequéncia de pelo menos duas componentes
que sabemos existirem no Universo: a componente material e a componente

radiativa.

Para além disto, e atendendo aos recentes resultados de observagdes de
supernovas do tipo Ia, entre outras, acredita-se hoje que o Universo se
encontra actualmente numa fase de expansdo acelerada. As equagdes que
vamos obter ndo contemplam esta possibilidade. Isto €, as equagdes que
melhor descrevem o Universo actual, terdo que incluir um termo extra que
descreva essa expansio acelerada. Embora haja diversas propostas para a
descrever, a mais usual é admitir a existéncia, no Universo, de um

determinado tipo de energia associada a designada constante cosmologica.

Nio ¢ dificil a modificagdo das equagdes que iremos obter, no sentido de
incluir a constante cosmologica. Por isso, apenas escreveremos as equagdes
com esse termo extra, sem contudo as resolver. A justificagdo para esta
decisdo prende-se com o facto de apenas ser possivel um tratamento numeérico
dessas equagOes, tratamento esse que ndo se enquadra no ambito deste
trabalho. O leitor que pretenda conhecer os pormenores da evolugdo do
modelo cosmoldgico descrito pelas equagdes com a constante cosmologica,

tem, pois, a sua disposigdo as equagdes necessarias para o fazer.

Por outro lado deve notar-se ainda que as equagdes que vamos obter,
considerando apenas uma componente material € uma componente radiativa,
descrevem um longo periodo da historia do Universo, isto é, desde a chamada
época inflacionaria’ até “quase” & época actual, altura em que a constante

cosmologica comega a ter influéncia na dindmica do Universo.

5 . . x . ~ : . )
Designa-se por inflagdo o periodo de expansdo exponencial do universo que tera
ocorrido na sua fase muito primitiva, mais concretamente quando o universo teria

apenas uma idade de cerca de 10™’s.
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Este ¢ portanto um longo periodo da historia do Universo, o qual ¢ descrito
pelas equagdes que aqui analisaremos, € este facto, so por si, justifica o seu

estudo, tanto mais que este é um tratamento completamente analitico.
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I1.2 Utilizacdo da 2* lei de Newton

Vamos considerar uma regido do Universo, de massa total M, com uma
distribuicio esférica, e admitimos que esta regido se pode expandir (ou
contrair) uniformemente no espago vazio euclidiano.

Consideremos, ainda, um observador no centro desta esfera, numa posi¢do O
e representemos por Gx uma galaxia a distancia r de O, tal como se ilustra na
figura I1.1.

Esta galaxia afasta-se de O com velocidade v; sobre ela actua, unicamente, a
forca gravitacional F devido a distribui¢io de massa no interior da regido

esférica de raio r.

Resumindo, temos:

° uma esfera material em expansio/contragdo uniforme no espago vazio
. a esfera tem densidade uniforme
° as particulas que constituem a esfera encontram-se em queda livre no

campo gravitacional criado pela distribuig@o.

\

Gx

Figura IL.1: Regido esférica de raio r. A galaxia Gx, que se situa na superficie desta
esfera, estd sujeita a acglo da forga F ¢ tem uma velocidade de afastamento v

relativamente ao observador O.
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Utilizando a 2* lei de Newton, expressdo (II.1), podemos encontrar a equagio

que rege o movimento da galaxia Gx.

F =mg (IL.1)

onde:
m - massa da galdxia
g - aceleragdo da galaxia

F - forga gravitacional que actua sobre a galaxia

d’r -
g= gl 7 (1L.2)
F=[F|=-G Mz’” (IL3)
r

Onde G ¢ a constante de gravitagdo universal ou newtoniana r ¢ o modulo do
vector de posi¢do da galaxia considerada. O sinal (-) significa que a forga F

que actua sobre a galaxia esta dirigida para o interior da regido considerada.
Uma vez que o movimento da galaxia € radial, e portanto rectilineo ou a uma
dimensdo, podemos abandonar a notag¢do vectorial. A equagdo de movimento

pode entdo ser escrita, recorrendo as expressdes (IL.1), (IL2) e (I1.3), na

forma:

, (IL.4)
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onde a massa M da regido esférica considerada ¢ dada por:
4 5
M = 5717’ P, (ILS)

sendo p a densidade de massa, a qual ndo depende da posigio da particula.

Substituindo (I1.5) em (I1.4) obtemos:

fz—%;err (1IL.6)

Como admitimos que a esfera pode estar em expansdo ou contrac¢do, a

distancia r € dada em qualquer instante por:
r=rt)=at)x=ax (IL.7)

onde a(t) é um factor de escala - crescente com o tempo, para o caso de
considerarmos a expansao, e decrescente no caso contrario - € X € 0 raio co-
movel da regido esférica considerada, isto é, a distdncia, calculada em
coordenadas co-moveis, entre a galaxia e o observador - x € portanto

constante.

Da equagdo (I1.7) obtém-se:

dr
& IL8
i (IL.8)
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d’r/dt® = g = ax (IL9)
Substituindo (11.7) e (IL9) em (I1.6) teremos:
d%a/dt® x = (43 Groax, (I1.10)

e a equagdo (IL.1) podera entdo ser escrita da seguinte maneira:
-4
a:—gzsza 111

Constata-se assim que a equagdo (IL11) descreve ndo s6 o movimento da
galaxia Gx, mas também o de qualquer outra particula material que se
encontre sujeita apenas a influéncia da distribuicio de massa considerada,

com simetria esférica e de densidade p.

Sabendo que pa’ = constante entdo a equagdo (IL.11) ficara:
a=-—aG— (IL12)
onde C; ¢ uma constante.

Multiplicando por 2a ambos os membros da equagio (1.12), obtemos:

2&&:—%;:66%01 (IL.13)

e integrando ambos os membros desta equagdo, tem-se:
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2

a = gﬂGp(f + const. (IL.14)

onde a constante no segundo membro é uma constante de integragio, e por
isso ndo tem uma interpretagdo fisica imediata. Todavia, como veremos, se
esta equagdo for obtida a partir da lei da conservagdo de energia para uma
particula (por exemplo uma galaxia como a referida nas condigbes

anteriores), ent3o, essa constante podera ser facilmente interpretada.
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I1.3 Utilizacdo da lei de conservacgio de energia

Suponhamos que temos uma particula material, na vizinhanga de uma regido

de distribui¢do de massa esférica e homogénea tendo um raio fixo r.

Analisemos qualitativamente o comportamento dessa particula em fung&o da

sua velocidade v.

Seja M a massa da regido esférica considerada e v, a velocidade de escape a

sua superficie, isto €, a velocidade minima necessaria para que a particula se

afaste indefinidamente da esfera.

A velocidade de escape ¢ dada por:

v =2 (IL.15)

Ao abandonar a superficie da esfera, a particula considerada podera ter trés
comportamentos qualitativamente distintos, dependendo esse comportamento

da sua velocidade v.

Assim temos:

e v<v,— aparticula afastar-se-a inicialmente da superficie da esfera,

regressando posteriormente a essa mesma superficie, descrevendo
uma trajectoria cuja orbita € eliptica. A esfera expande-se e em

seguida colapsa.
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e v = v,— a particula tem a velocidade minima necessaria

para atingir o infinito, sendo a sua trajectoria uma orbita parabdlica.

e v>v, 2 — aparticula atingira, também neste caso, o infinito, tragando

uma trajectoria cuja orbita é hiperbolica.

Resumindo, o Universo visivel esta-se a expandir. NOs vemos galaxias e
grupos de galaxias a deslocarem-se no Universo. Esta expansdo decorre desde
que o Universo foi formado, sensivelmente , ha 15 mil milhdes de anos.
Acontecimento esse, conhecido como origem do espago € do tempo e
habitualmente designado por Big-Bang ou Exploséo Primordial.

O Universo ¢ finito em idade. Contudo, o Universo demasiado quente, teve
comprimido & mesma temperatura. Assim foi o Big-Bang: o inicio quente.

Sendo assim, o Big Bang terd sido o comego do tempo e do espago.

Se perguntarmos o que aconteceu antes do Big Bang ¢ o mesmo que
perguntar “onde € o norte do P6lo Norte?” Podemos considerar o Big Bang o
inicio do tempo. N&o ha “antes”. Onde aconteceu o Big Bang também é uma
pergunta impossivel. O espago foi criado no Big Bang. Ndo ha nenhum
“antes”. Deduzindo que aconteceu, algures, em qualquer lado. Todos os
pontos do Universo encontravam-se concentrados num Gnico ponto, estando

todos a mesma temperatura.
O Universo ndo tem “centro” quer seja ou ndo infinito. Por analogia a um

Universo finito, podemos considerar a duas dimensdes, a superficie de um

baldo: todos os pontos da superficie sdo equivalentes ( figura I1.1).
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Por hipétese, no inicio, o Universo tera expandindo mais rapidamente do que
a velocidade da luz, embora, as particulas nio estivessem a viajar tdo rapido,
0 espago entre elas aumentava grandemente.

Tanto no caso em que v = v_, COMO no caso em que v > v, a esfera

e?

expandir-se-a continuamente e nunca colapsara.

Numa esfera em expansdo ou contracgdo uniforme, as posigdes relativas das
particulas que a constituem mantém-se. Uma particula localizada na
superficie da esfera manter-se-4 sempre nessa superficie mesmo que ela se

encontre em expansao.

Consideremos uma particula que pode ser uma galaxia de massa m, movendo-
se com velocidade v, a uma distidncia r da origem de um sistema de
coordenadas qualquer, num sistema de massa total M contida no volume de
raior.

A energia total do sistema, na auséncia de cargas eléctricas, € igual a soma da

energia cinética E;, com a energia potencial gravitica Epg.

Aplicando a lei da conservagdo de energia, por unidade de massa, teremos:

E/m = Ec/m + Epg/m = constante (IL.16)
E_1, +(__GM) L17)
m 2 r

onde:
E — energia total constante de gravitagdo newtoniana
G - constante de gravitagdo newtoniana

r - distincia a que se encontra a particula do centro da esfera
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A partir da equagio anterior, e atendendo a definicio de velocidade de

escape, equacdo (II.15), podemos escrever

(1L.18)

E
v i=vl42—
m

Este resultado mostra claramente que € o valor de 2— que vai determinar o
m

comportamento da particula e portanto também o comportamento da regido

considerada.

Assim temos trés casos possiveis. Quando:

e v < v,_,, ovalorde 2— ¢ negativo, sendo a energia total
m

igualmente negativa.

E .
e v=v,, ovalorde 2— ¢ zero, tomando também, o valor zero a
m

energia total.

e v>v,, ovalorde 2— ¢ positivo e, portanto, a energia total tem o
m

mesmo sinal.

Admitindo a hipdtese de a esfera se poder expandir de uma forma uniforme, a
distdncia r entre dois pontos quaisquer sera proporcional a distancia, 1, , que
os separa num dado instante t, Por outro lado, r dependera, também, de um
Jactor de escala a, ou seja de um factor de expansido que indica o quanto a
esfera se expandiu num determinado intervalo de tempo, e portanto esse

factor a depende do tempo, isto é:
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a=a() (IL19)
Assim, temos que a razo entre a distancia r entre dois quaisquer pontos € o

factor de escala, tomados no mesmo instante, € constante, ou seja:
T ¢
— =-2 =constanfte (11.20)
a a,

Explicitando a dependéncia temporal de a e de r, podemos escrever:

r(t)=r, alt) (IL21)

e para a velocidade vira sucessivamente:

y- 4, alt) (I1.22)
dt dt| " a,
v=r, L (I1.23)
a,

Atendendo a defini¢do da velocidade de escape, equagdo (IL.15), a equagéo

(IL.18) pode escrever-se na forma:

y=oGM ok (I1.24)
¥ m

Substituindo nesta equagdo r e v pelas suas expressdes dadas respectivamente
em (11.21) e (I1.23) obtemos:
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2
' M
o _Ma, L E (11.25)
a, r,a m

equagdo esta que depois de simplificada toma o seguinte aspecto:

. 2 3 2
a —2M “L+2£(“—°) (1.26)

3
¥, a m

sabendo ainda que M = ;ﬂ?‘3 £ e substituindo em (I1.26) tem-se:

2 3 4 2
a =356 L BB % (IL27)
3 r,] a mi r,
ou seja:
2 3 E(a,)
a =—7sza2+2—(—°J (I1.28)
3 mi r,

O valor da segunda parcela do segundo membro desta expressio apenas
dependera da energia por unidade de massa e tera sempre o mesmo valor

constante em qualquer ponto.

Representaremos essa constante por -k, isto €:

2
2—E—(g0—] = constante = —k (I1.29)

mi\ r,
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Obtemos entio finalmente, obtemos a equagdo que descreve o

comportamento do sistema em qualquer instante:

2

a = gysza2 -k (11.30)
Esta ¢ pois a equa¢do que descreve a evolugdo dindmica do Universo de
acordo com o modelo cosmoldgico padrio e, denomina-se por equagdo de

Friedmann.
E . . ~
Atendendo a que o valor de — pode ser positivo, negativo ou nulo, entdo k
m

pode tomar respectivamente os valores —1, 1 e 0. Sendo k¥ uma fun¢do da
energia, e atendendo a associagio relativista entre energia e geometria, entao,
k pode ser interpretado como um pardmetro que caracteriza a geometria da
regido considerada, ou mais concretamente a sua curvatura, € € por isso

designado por pardmetro de curvatura.

e V>V, > k=-1 - Universo aberto
e V=V, > k=0 -> Universo plano

° V< Ve -> k=41 = Universo fechado

Consideremos uma regido esférica em expansio, de massa M, homogénea e
isotropica, que pode representar o Universo, e a forga gravitacional que actua
sobre uma particula co-mével com a expansdo. A particula em causa situa-se
na superficie de uma esfera de raio r(#), e por isso no instante ¢, a particula

sofrera uma aceleragfo gravitacional dada por:

&M

dt* r?

(IL31)

Esta aceleragdo tende a reduzir a expansdo do Universo. Sendo assim, a

energia mecéanica, £ , da particula sera:
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1 5, mGM
mvy
r

(11.32)

1
2 \dt b4

dr' mGM
m(—j - (I1.33)
No caso em que, apenas, a gravidade actua no Universo, E =constante.
Assim, em conformidade com o sinal de F, as particulas poderdo afastar-se,

ou ndo, indefinidamente umas das outras:

e E>0 = expansio indefinida = Universo aberto
e E <0 = expansio e posterior colapso —> Universo fechado

e E=0 — expansio indefinida = Universo plano

Na equacdo I1.30 o termo da densidade p tera que ser reinterpretado, como
dissemos ja, atendendo ao facto de que para além da componente material, o
Universo contém igualmente uma componente radiativa que contribui para a

densidade total da sua energia.

E na sec¢do seguinte que veremos como se comporta a densidade de cada

uma dessas duas componentes: a material e a radiativa.
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I1.4 Comportamento da densidade

Aplicando a 1* Lei da Termodinidmica a um elemento de fluido cosmico,
podemos estudar a evolugdo de um universo em expansio com um

determinado contetudo.

Esta lei afirma que a variagdo de energia de um sistema em expansdo ¢ igual
ao trabalho realizado pelas forgas de pressdo, podendo ser escrito da seguinte

forma:

< - (IL34)

sendo:
dE = a energia do elemento considerado
dV = volume do elemento considerado

p = pressdo que actua sobre 0 mesmo elemento.

Explicitando a dependéncia temporal da energia, ¢ do volume podemos

escrever:

Z - (11:35)
Utilizando a equagio

E=Mc’ (IL.36)

Em que M representa ndo so a contribuigdo da matéria usual mas também a

massa equivalente & energia de radiagdo.

Sabendo que

48



e que p representa a densidade total (matéria e radiago), obtemos a seguinte

equagdo de energia:

E= pVc’ (11.38)

Atendendo que o volume do elemento considerado € proporcional ao cubo do

factor escala, podemos escrever:

V=aa’ (IL.39)
onde a € uma constante.
Utilizando a relagdo (I1.38) na expressdo (IL.35) obtemos:
dE. _ d

— = —(poaa’c? 1L.40
il (p ) (I1.40)
Utilizando a relagdo (IL.39), o segundo membro da equagio (I1.40 ) tomara o
av d 3
aspecto: — = p—(o0a .41
p P— =P (0a”) (IL.41)

Finalmente substituindo as relagdes (IL.40) e (IL.41) na equacdo (IL.35)
obteremos uma relagdo diferencial que relaciona a densidade, a pressdo e o

factor de escala:

pd
)

d 3 3y
—ha’) + £ @) =0 (I1.42)

Para o caso mais geral a equagdo (I1.42) ndo tem solugdo analitica. Sendo
assim, vamos considerar duas situagdes limite, permitindo que a expressdo

obtenha facilmente solugdes analiticas.
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II. 4.1 Caso de um universo apenas com matéria

Consideremos um universo cujo contetdo € um fluido material co-mével com

a expansio. Para tal, admita-se que:
p,=p,=0 (IL43)

Substituindo na equagdo (I1.42) obtém-se:
d 3 p,d .
- + 22 @) =0 1.44
Cona) + Pl @) (11.44)

Num universo em expansdo uniforme, obedecendo ao principio cosmologico
e constituido apenas por particulas materiais nfo relativistas, ¢ de admitir que
a pressdo da matéria é nula. Neste caso, a equagdo de estado do fluido

cOSMIco sera:

p,=0 (11.45)

A equacdo (I1.44) ficara simplificada:

d 3\ =
E(p"’ a’)=0 (I1.46)

cuja solugdo é imediata, sendo:

p. a’ = constante (IL.47)
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IL.4.2 Caso de um universo apenas com radiacio

Neste caso, consideramos um universo contendo apenas radiagéo, ou seja:
Pw =P, =0 (IL.48)

Entdo, a equagio (I1.42) tomara o seguinte aspecto:

d d
.2 + B@h) =0 (11.49)

De acordo com um resultado relativista, a equagiio de estado para um fluido

cosmico constituido apenas por radiagdo, € dada por:

p, =c’ % (1.50)

Substituindo em (I1.49) obtemos:

d d
— b, 2" + %E @%) = 0 (IL.51)
4p,a’ % + a’ a;';’ (I1.52)

multiplicando ambos os membros pelo factor de escala (a) que supomos ser

diferente de zero, obteremos:

4p as_d_‘i. +a4g[_)r_=

11.53
Todt dt ( )
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Podendo a equagdo (I1.53) ser escrita de outra forma:

d _
= ,.a4) =0

Sendo assim, neste caso obtém-se:

p,a® = constante

(IL.54)

(IL55)
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CAPITULO 11

Parimetros Cosmolégicos

53



I11.1 A densidade critica

Consideremos, novamente, uma galaxia de massa m, situada a uma distancia r
de um observador, e afastando-se dele com velocidade v. Seja M a massa total

contida na regido esférica de raio .

A energia total do sistema, no caso de neutralidade eléctrica global, sera dada

por:

E . =E. . +E, encial gravitica — CONIStANte (IIL1)
isto €é:
E= %mv2 _GMm _ constante (111.2)
r

Considerando que a regifio em causa representa o Universo, verificamos que,

dependendo do valor de E,,;, que ¢ uma constante do sistema, o Universo

podera ser aberto, fechado ou plano, como vimos na sec¢do anterior.

Usando, na expressdo (I11.2), a lei de expansdo

v=Hr (I11.3)

e a expressdo de massa total

M=—mp (111.4)
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obtemos para o caso em que a energia total € nula (E = 0):

—lz—mHzr2 ——%Gmﬂrzpc =0 (I1L.5)

onde p é a densidade para este caso (universo plano), ou seja a densidade
necessaria e suficiente para que a energia total seja nula (E = 0). Designa-se
geralmente por densidade critica, representando-se por pe. Muitas vezes diz-

-se que o universo plano é um universo critico.

A densidade critica p., sera entdo dada por:

27 1.6
Pe=3 G (IIL.6)

e &, como dissemos, a densidade minima necessaria para evitar um recolapso

do Universo.
Tomando:
H, =75km/sec/ Mpc
G =6,67259x10" cm® / g sec’
obtém-se:

p, ~11x10” g/cm’ (I11.7)
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Ao compararmos o valor obtido anteriormente com 0 valor estimado para a

densidade py de matéria visivel (observada directamente), que € da ordem de

py~ 107 g/enr’,

verificamos que a densidade critica é cerca de 100 vezes superior € que

portanto a matéria visivel nio ¢ suficiente para forgar o Universo a recolapsar

no futuro.
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IIL.2 O parimetro de densidade

Retomemos a expressdo (II1.2). Tendo em conta que

M= —3—7173 p(t) (I11.8)

podemos escrever:

2FE = m(ﬂjz 8 Gmr? () (IL9)
dt) 3 P '

Atendendo a defini¢do de densidade critica, equagdo (I11.6), temos:
(8/3) 1 G = H/p, (II1.10)

e a equagdo (5.9) vira:

2 2
2E:m(5’—) - o) (IIL.11)
dt Pefs)

Dividindo ambos os membros desta equagdo por mr?, obtém-se:

2F /mr* = (1/P%) (dr/dt)* — H? plp. (I11.12)

Como

(1) (dr/dt)? = [(1/a) (da/dt))* = H’ (I11.13)
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ficamos com:

2E _ p(t)
~=H (1 > (t)] (IIL.14)
Definindo
af) =LY (IL15)

p.(0)

obtemos finalmente

2E _grfi-) (IIL16)
mr

A expressio (IIL.15) define o pardmetro €, que ndo ¢ mais do que a
densidade do modelo cosmolégico em unidades da densidade do modelo

critico ou densidade critica. Este parametro é conhecido como pardmetro de
densidade.

Sendo sempre positivos os valoresde r° e H 2 entdo os sinais de £ e Q¢
pre p

s30 Opostos:

Q) >1> plt) > p.(t) = E <0= k=+1= universo fechado
() <1= plt) < p, ) > E>0= k=-1= universo aberto

Q) =1 plt) = p({)=> E=0= k=0=> universo plano

O valor do pardmetro de densidade varia, em geral, com o tempo cOsmico

excepto no modelo plano para o qual € constante e igual a 1.
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Na época actual é representado por Q. Assim, escrevendo a expressdo (111.6)

para a época actual, vird:

o = (3/8) (Ho*/rnG) (IIL.17)
ou
8 Gr
(pO/pco) = QO = 5—]—]7'00 (III 18)
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II1.3 O parimetro de desaceleracio

O parametro de desaceleragdo g, ¢ definido em fungéo do factor de escala, e
das suas primeira e segunda derivadas em ordem ao tempo, da forma

seguinte:

g=|-=— (I11.19)

Este é também um parimetro importante pois o conhecimento do seu valor
pode igualmente contribuir para uma melhor compreensdo da dindmica do
processo de expansdo do Universo. O seu valor na eépoca actual qo = q(to),

pode ser obtido por observagdo, sendo dado para esta época por

g =| —— (I11.20)
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I11.4 Os parimetros de desaceleracio e de densidade

O parametro de desaceleragdio relaciona-se facilmente, como vamos ver, com
o parAmetro de densidade Q. Temos, contudo, que separar a época em que O
Universo ¢ dominado dinamicamente pela radiagdo, da época em que esse
dominio é exercido pela matéria.

IIL4.1 Epoca dominada pela matéria

Recorrendo 4 equagio de Friedmann escrita em (I11.30):

a ==Gpa® -k (IIL.21)

2
-8
a =2aGpa* L - (IIL.22)
3 a
: 2 8 3 1
a =—aGpa” —— (1I1.23)
3 a

sabendo que nesta época:  (ver secgio 1.4.1)
p,a = constante,

definimos:
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e, utilizando a expressio (I11.18), obtemos:

C,=QHa’ (I11.24)

Atendendo a relagio (I11.24), a equagdo (I11.23) pode escrever-se na forma:

.2 1
(1I1.25)

C, a (IL.26

substituindo a expressdo (II1.24) na equag@o (II1.26) obtemos:

2
_H Qa (m.27)

a=
2

obtendo-se:

2
- E&‘_’_ (I11.28)

Atendendo a defini¢do do pardmetro de Hubble, (H = g) e a defini¢do do
a

parimetro de desaceleragdo q, equagdio (5.19) entdo, obtém-se a equagdo

(I11.28) escrita na forma:

Q, (T11.29)
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Esta é a relagdo, que procuravamos, entre o parametro de desaceleragdo e o
parimetro de densidade, valida para a época de matéria. Assim, podemos
utilizar a tabela abaixo para caracterizar os trés tipos de universos de

Friedmann, para a época de matéria, de acordo com os valores dos pardmetros

k, 2 ouq:

k=0 > Q =1 = q:% =>  universo plano
k=1 => Q. >1 = q>-;— =  universo fechado

k=-1 = Q<1= q<% =  universo aberto

.42 Epoca dominada pela radiagio
2
Multiplicando a 1* parcela do 2° membro da equago (4.30) por 97 , Vira:
a

2 1

- 8
a =—aGp,a” — - (1I1.30)
3 a

Na época dominada pela radia¢@o:  (ver secgio11.4.2)

pa* = constante,

definimos a constante C, da forma seguinte:

8
C, = EﬂGp,a4 (I11.31)
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ou, atendendo a relagdo (ITL.18):
C =0 Ha* (IT1.32)

A equagio (I11.30) tomara entdo o seguinte aspecto:
: 1
a =C,— -k (I1L.33)

derivando em ordem ao tempo os dois membros desta equagdo € facil

chegarmos a seguinte expressio:

~Z-0 (111.34)

isto é, na época dominada pela radia¢do temos:

g=0Q (LIL35)

r

Sendo Q_, o pardmetro de densidade correspondente & energia contida na

radiagdo.
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IIL.5 Introducio da Constante Cosmoldgica nas Equacdes

Albert FEinstein introduziu, pela primeira vez, a chamada constante

cosmologica A nas suas equagdes da Relatividade Geral, para poder obter

solugdes estaticas. Assim, criou um modelo de universo estatico.

Esta constante introduz uma for¢a de repulsdo que cresce proporcionalmente

a distancia entre dois corpos.

Se adicionarmos na equagio de energia (I1.17) um outro termo a energia

potencial com a caracteristica da forga derivada desse potencial crescer com a

distancia, na forma:

Obteriamos da equagdo de Friedmann (c=1) as seguintes equagdes:

2

—7sz——+%

Qs

em que esta ultima ndo é mais do que a equagdo da aceleragéo.

(1I1.36)

(IIL37)

(111.38)
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I11.5.1 O Universo de Einstein

O modelo proposto por Einstein apos a publicagdo da Teoria da Relatividade
Geral, assumia um Universo homogéneo e isotropico, com pressdo nula,
juntamente com um espago-tempo estatico. Este modelo também apresentava

uma geometria positiva e constante.

Sendo a constante, neste modelo, podemos obter facilmente a partir das

equagdes (111.37) e (II1.38) que:

A=i2 (1I1.39)
a
e, entdo
872G 2k
o= I11.40
3 P37 (111.40)

Neste modelo se soubermos a densidade do Universo, conhecemos o factor de

escala, que neste contexto corresponde ao raio do Universo.

Para k = +1, obtemos uma relagio entre a densidade e a constante

2

cosmologica:

p=—r (1L.41)

Desta equagio podemos concluir o seguinte:

e 0 universo contrair-se-d se a densidade for maior que um certo
valor de densidade;
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e expandir-se-d caso acontega o contrario.

A densidade expressa na equagdo (II1.40) ¢ um ponto de equilibrio instavel

nas equagdes de Einstein para o Universo.

II1.5.2 Equagdes necessarias, para um tratamento numérico,

com constante cosmoldgica

Escrevendo a equagdo de Friedmann em fungdo dos pardmetros cosmologicos
incluindo a constante cosmologica. Assim, temos que definir dois pardmetros

de densidade actuais:

A
Q= 11.42
e
-k
Q) =—— 111.43
k aé Hg ( )
e explicitando o parimetro de densidade actual para a matéria:
872G
Q== 111.44
"= 3H? P, (1IL.44)
E facil verificar que:
Q)+ Q0+ =1 (IIL45)
e definindo a densidade total
Q+Q% =Q, (111.46)
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em que:
Q, =1-Q] (I11.47)

Utilizando as equacdes (I1.42), (II1.43) e (II.44) na equagdo (I1.37), apos

algumas simplificagdes obtemos:
2

a a,\ a,

al _ Hg{gg, [_) + Qg(_oj . Qﬁ} (IIL.48)

a a a
Devemos fazer a mudanga de variavel para facilitar a integragio:

a=2=x (ITL.49)

e derivando em relag@o ao tempo,

da _ dx

— = IL.50
dt dt a )

Em seguida, vamos normalizar o factor de escala de forma que a, =1 e

H,=1.

Obteremos a idade do Universo em unidades de H, . Quando x varia entre

1 e 2, o factor de escala varia entre I e 0 e ¢ variaentre 0 e 1.
Ap6s algumas manipulagdes, chegamos a seguinte equagéo diferencial:

a__ ! (1IL51)

a flod@-x" +Q@-x) + Q]
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Os valores obtidos das solugdes numéricas da equagdo (IIL.51) podem ser
representados em graficos, o que ndo faremos neste trabalho pelas razdes ja

apontadas.

Com as normalizagdes ja feitas e combinando as equagdes (I11.45) e (IIL.48)

obtemos:

2 1
a :1+Q3(E—1J+Q°A(a2 -1) (II1.52)

Nesta equagdo, verificamos que o termo Q) estd multiplicado por a.

Sendo assim, apenas se ) for suficientemente grande para valores de

factor de escala superiores ao valor actual (normalizado), ira ocorrer o

colapso.

I11.5.3 Expressdes gerais para os diversos parimetros

A equacdo da constante cosmologica A que permanece constante quer o

Universo expanda, quer se mantenha estatico € dada por:

A =81Gp, (IIL.53)

onde p, ¢ a densidade de energia de vacuo, a qual se encontra associado o

pardmetro de densidade Q, .

Q=2 (I11.54)
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A equacdo de Friedmann com constante cosmologica, pode ser escrita, como

anteriormente vimos na forma:

2
a = 8—7;(;—13612 +%Aa2 —k (1IL.55)

ou, tendo em considera¢do a equagdo (II1.53):

2
a = SZG pa’ + 8§G pa —k (IIL.56)

Como anteriormente ja foi dito, para a densidade p contribui ndo s6 a

componente material como a componente radiativa embora esta, seja, no

Universo actual, desprezavel em relagio a componente material.

E de ter em consideragdo que tanto p, como p, diminuem a medida que o

Universo expande e aumentam caso o Universo contraia.

Também sabemos que a constante cosmologica A permanece realmente
constante quer o Universo expanda, quer o Universo contraia, 0 mesmo
acontecendo com p, ¢ Atendendo a estas consideragdes sobre a evolugio da

densidade , podemos escrever:

2 3 4
0 =36 pg(i’o_) t pg(&) }f +§_’3”G pra’ —k (I1L.57)
a a

® Mas ndo com €, que depende de p, .
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Nestes modelos ha a considerar dois aspectos muito importantes:

e quando a— 0, ovalorde a —> .

De facto, na época de matéria o termo dominante quando a — 0 ¢

2
a =—I\p,a |- 1.58
sendo, que na época da radiagio ¢ dominante:
2
a = ?(p,a"’)ai2 (I11.59)

2
Tanto num caso como noutro, se a — 0, entdo a — o (€ de relembrar

3 4 ~ 7
que tanto p,a’ como p,a” sdo constantes).

e Por outro lado, 4 medida que a — 0, a constante cosmologica
deixa de ter qualquer importincia, € o modelo comporta-se

como se o seu valor fosse aproximadamente nulo.

Derivando a expressdo (I1.57) obtemos:

. 3 0 3
a= . 30 "—g[p,‘; L 200 topa ) (I11.60)
3 a a a,

Nesta expressdo verificamos o efeito contrario a forga atractiva da gravidade,

provocado por uma constante cosmologica positiva.

7 No nosso Universo, quando a tende para zero a componente dominante € a componente
radiativa.
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A expansio do Universo € desacelerada pela presenca de matéria e radiagdo, e
essa desaceleragio é contrariada pela presenga de uma constante cosmologica

maior que zero.

Se A«<0, aatraccdo gravitacional da matéria e da radiagdo € incrementada.
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I11.5.3.1. O parimetro de densidade

As expressdes que anteriormente foram deduzidas para os parametros
cosmologicos ndo incluem a possibilidade da existéncia de uma constante
cosmologica diferente de zero, pelo que ndo podem ser consideradas mais do

que casos particulares.

E de realcar que todas as expressdes que tiverem uma densidade p, esta
refere-se ao somatorio das diversas densidades, isto ¢, da componente

material (o ,,), radiativa (o ,) e cosmologica. (o ).

A densidade critica, como ja vimos, ¢ a densidade de um Universo plano,

k=0, deduzida a partir da equagdo de Friedmann, obtendo-se:

3H*?
= I1.61
P o= (IIL.61)
Sabendo que a expressdo que define o pardmetro densidade é:
8aGp
Q= I1.62
3 H2 (I )

Entdo, o pardmetro de densidade n3o é mais do que a soma dos trés

parimetros individuais resultantes de cada um dos constituintes do Universo:

Q=0 +Q +Q, (IIL63)

A geometria do espago continua a ser ditada pelo valor de € tal como no

caso em que A = 0, tendo as afirmagdes ja conhecidas anteriormente:
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Q<1 = Universo geometricamente aberto.
Q=1 = Universo geometricamente plano.

Q>1 = Universo geometricamente fechado.

Nos modelos com constante cosmoldgica nula, a geometria do Universo
definia automaticamente a sua evolugio em termos futuros, isto ¢, definia se o
Universo se expandiria para sempre ou se, haveria uma altura no tempo

cosmico em que a expansdo daria lugar a contracgao.

Precisamente, nesta altura, que a introdugdo de uma constante cosmologica

no nula tras algumas modificagdes, como por exemplo:

e a geometria ndo define a evolugdo do Universo como acontecia

nos modelos em que A = 0, contudo, a curvatura, positiva,
negativa ou nula do espago continua a ser ditada pelo parametro de
densidade, Q2.

Para A=0:

e o Universo pode ser fechado geometricamente (ter curvatura
positiva) e expandir-se para sempre;
e 0 Universo pode ter curvatura nula ou mesmo negativa €

colapsar.

E necessario saber quem assumira o dominio da dindmica do Universo para
se poder definir a evolugdo em termos de expansdo infinita ou expansdo

seguida de colapso:

e se a energia de vacuo, descrita pela constante cosmologica;

e seamatéria e radiagdo;
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e ¢, em que altura da evolugo cosmica é que o fara.
Exemplifiquemos com um modelo em que Q > 1.

e se A=0, este Universo iniciard um processo de contrac¢édo no
futuro e colapsara = ¢ um modelo fechado quer

geometricamente, quer dinamicamente;

e se A#0 e positiva, esta introduz um efeito repulsivo que

contraria a atrac¢io da matéria e da radiagdo.

E de realgar que a densidade de energia de vicuo mantém-se constante e
indiferente a expansdo enquanto que a densidade respeitante as componentes

material e radiativa diminui ao longo da expansdo.

Haver4, entdo, um momento em que a constante cosmolégica dominara sobre

as componentes que tentam colapsar o Universo.

O factor de escala a partir da qual a constante cosmoldgica adquire um papel
principal na evolugdo dindmica do Universo e tendo em consideragdo a

seguinte equagio:

3 4
Pr> pfi(%") + 0y (a—"j (I.64)

e, normalizando a para a época actual (a, =1), sendo p° desprezavel,
obtém-se:
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0
a@>FPn (I1L.65)
P

ao dividir o segundo membro , tanto o numerador como o denominador, por
p? obter-se-4, finalmente, o factor de escala a partir do qual o efeito de A,
quer seja atractivo (Q, < 0) quer seja repulsivo (€2, > 0), domina sobre o

efeito atractivo da massa inercial de matéria e radiagao:
Q
a=pl==m (111.66)
Q

Existe apenas um sendo, isto é, se antes da constante cosmologica assumir o
papel da dinadmica, as componentes atractivas consigam deter a expansdo,

entdo, 0 momento em que A passara a dominar nunca mais chegara.

Isto, deve-se ao facto, de que uma vez detida a expans@o e iniciado o colapso,
tanto a densidade de matéria como a de radiagdo passardo a aumentar com 0

tempo e nunca mais p, dominard, tanto na expansdo como na contrac¢ao,

mantendo-se constante.

III. 5.3.2 O parametro de desaceleracio

Este parametro ¢ afectado pela introdugdo da constante cosmologica. Sendo
assim, nas secgdes seguintes serdo deduzidas as expressdes gerais para as

diferentes €pocas:

e época dominada pela matéria;
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e ¢época dominada pela radiagao,

e época dominada em simultdneo pela matéria e pela radiagdo.
I11.5.3.2.1 Universo com matéria e constante cosmolégica

Da equagio de Friedmann com constante cosmoldgica ndo nula, temos:

2
a = —8~7zgpma3 1 + %Aa2 -k (II1.67)
a

podendo esta equagdo tomar a seguinte forma:

2
a :C—”’Jrl/\a;2 -k (111.68)
a 3

derivando a expressdo anterior e, fazendo uns rearranjos obtemos:

a=— 20y Ad (LIL.69)
2 3
sabendo que H= — e, substituindo na equag@o (II1.69) obtém-se:
Aa2
& % _Ad (I1L.70)
a’ 3a?

de acordo com a definigio do parametro de desaceleracdo g a expressdo

anterior tomara a seguinte forma:
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_89, A (I.71)

2 3H?

atendendo as relagdes (II153) e (II1.62) com introdugdo de constante

cosmolodgica a equagdo (II1.71) ficara:

g="1-0, (IIL.72)

No caso de um Universo com matéria e constante cosmologica temos que ter

em linha de conta o seguinte:

e se A >0 entio o pardmetro de desaceleragio em qualquer
instante diminui, o que implica que existam maiores
possibilidades de o Universo nunca desacelerar;

e se A = 0 ndo ha alteragdes, e as equagdes reduzem-se a forma
anterior;

e se A < 0 entdo ¢ aumenta em qualquer instante, e as

probabilidades de vivermos num Universo fechado aumentam.

II1.5.3.2.2 Universo com radiacdo e constante cosmologica

2
- 8G .1 1, .,
—+—Aa" -k aL73
3 P T (IL.73)
introduzindo a constante C, na equagdo de Friedmann, obtemos:
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2
a = C; +Lag -k (111.74)
a 3

derivando a expressdo anterior, obtemos:

a=-QaH* + % (II1.75)

ainda podemos apresentar a equagio anterior da seguinte forma:

(I11.76)

tendo em atengdo conceitos anteriores, a expressdo (IIL76) poder-se-a

escrever da seguinte maneira:

A
-Q - 11.77
9=, -3 (I11.77)
ou
g=9Q,-Q, (1.78)
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TII. 5.3.2.3 Universo com matéria e radiacio e uma constante

cosmologica

Para determinarmos o parametro desacelerago neste tipo de Universo, temos

que partir da equagdo de Friedmann:

2
a =81G—p,a4i2+l/\a2—k (TI1.79)
3 a 3
ou
2
¢ (g ) L[S puat ey na -k (.80)
a\_ 3 a 3 3

simplificaremos esta expressdo utilizando as constantes C,, e C,:

2
a =C—"'+£;—+1Aa2 -k (IIL.81)
a a 3

fazendo alguns rearranjos e derivando posteriormente, esta equagdo pode

também tomar a seguinte forma:

. QaH? QaH®
a=--2T _ o L (I1L.82)
2a a 3

tendo em conta a expressdo para o parametro de Hubble, obtemos:

aa_Q, . q_ A
' 2 3H
a

(I11.83)

ou ainda:
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q= %H!, -Q, (111.84)

A equagio (II1.84) traduz a expressdo geral para o parametro de

desaceleragio.

Recentes observagdes astrondmicas demonstram-nos que o Universo esta em

expansdo acelerada.

Uma expansio acelerada, isto é, com (ag,>0) = ¢,< 0. E facil de
concluir pela expressio (II1.84) que num modelo com A =0 ndo seria
possivel que tal acontecesse, porque era impossivel Q° ou Q) tomarem

valores negativos. Podemos concluir que, num Universo com constante

cosmologica nula e ndo vazio, a expansdo é obrigatoriamente desacelerada.

Sendo a expansdo acelerada, é de prever a existéncia deum A =0 ¥ Por outro

lado, fazendo g =0 obtemos a relago entre os pardmetros de densidade que

conduz a uma expansdo com velocidade constante:

Q ~20, (I11.85)

m

8 Podera existir um outro processo , ndo relacionado com a constante cosmoldgica, que
conduza a uma expansdo acelerada do espaco. Contudo, com os dados de que dispomos
actualmente, a expansio acelerada parece ter como explicagdo mais razodvel a existéncia de
uma constante cosmologica positiva.
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I11.5.3.3 A equaciio de Friedmann em funcio dos parimetros

observaveis para modelos com A =0

Trataremos, na generalidade, de modelos que contenham valores ndo nulos.

para a constante cosmologica.

Partindo da equagio de Friedmann:

2
a :?pa2 +§—§‘(—;,1)Aa2 —k (I11.86)
e atendendo a que:
a,Y a,\
p> pﬁ’n(—") +p; (—‘)) (I1.87)
a a

tendo, por outro lado, p, um valor constante que ndio ¢ alterado pela

expansdo do Universo, como anteriormente ja referimos e, sabendo que o

pardmetro de curvatura £ ¢ dado por:
k=HZa(Q,-1) (II1.88)
substituindo na equagao (II1.86), obtemos:

2 3 4

° 8 G

a :_3ﬁpga_o+_8_z_G_p?a_g+§§_pAa2_H02a§(Qo_1) (II1.89)
a a

sabendo que:

Hy _ 820 (T11.90)
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entdo:

2 0 3 0o 4
a =g e g2 P % g2 P g2(Q, 1) (IIL91)
a

4 c ¢

atendendo a definigdo de Qe ao facto de que:
Q,=Q° +Q) + Q) (111.92)

obtemos a equacio de Friedmann em fungio dos pardmetros observaveis:

2

2 0 2
: a qa, Q a
a =H§a§[1+—°—§2§’n+——‘;—ﬂf+’\—
a a

—(@+Q+ 0 )} (IIL93)

aO
Da expressdo anterior, verifica-se que, para:

e a pequeno a componente radiativa domina;
e a atender para valores muito elevados o dominio na dindmica

do Universo ¢ assumido pela componente correspondente a

constante cosmoldgica.
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I11.5.3.4 Modelos acelerados em func¢iio de modelos

desacelerados

Da equagdo (II1.84), simplificada para modelos com Q° desprezavel,

podemos escrever:

Q° =2q, +20% (111.94)

num modelo com k=0 (Q +Q5 =1)

a equacdo (I11.94) poder-se-a escrever da seguinte forma:
0o 2
Q= 5(1 +q,) (I11.95)

podendo, assim, obter a recta dos Universos geometricamente planos num

grafico Q) = f(q,), Figura (IIL.1).

Abaixo dessa rectatemos k =—1 eacima k=1.

As linhas dos A° constantes, no mesmo grafico, tém por equagao:

Q° =2(Q) +4,) (I11.96)

® A é por definigio constante para um dado Universo. Assim, define —se conjuntos de pontos
ocupados por Universos que apresentem o mesmo valor de A.
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Aem

2,=10 Q=05

sl
adas em 1967,
&, ~0.N

0561 \

Figura IIL.1: Diagrama das relagdes (), — g, para modelos cosmoldgicos com
diversos valores da constante cosmologica A .

Na figura III.1 a linha obliqua, para k=0 divide os Universos

geometricamente fechados, dos Universos geometricamente abertos.

Para modelos com  Q2< 1.0  podemos ter Universos fechados

geometricamente e da mesma maneira, para modelos com Q > 10,

podera também dar-se o caso de o espago ter curvatura negativa,

contrariamente ao que acontece no modelo padrao.

A linha vertical para g =0 separa os modelos com expanséo acelerada que se

encontram situados a esquerda dessa linha dos modelos com expansdo

desacelerada que se localizam a sua direita.
Podemos reparar na figura III.1 a representagio do modelo cosmolédgico
padrio com k=0 e A=0, também denominado por modelo de

Einstein-de-Sitter ¢, ainda, o modelo que melhor parece concordar com
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trabalhos de observagio divulgados em 1997 que apontam para a existéncia

de uma constante cosmologica com um parametro de densidade €, ~0.7.

I11.5.3.5 Casos particulares

II1.5.3.5.1. Moedelos com A<O0

Para A<O0
o Universo sera sempre dinamicamente fechado, quer seja geometricamente
aberto (k =-1), plano (¥ =0) ou fechado (£ =1).

Mesmo que o efeito atractivo, que é este caso, da constante cosmologica
apenas se torne dominante a partir de um factor de escala dado pela expressdo
(IIL.66), antes desse instante, ja a matéria e a radiagio tinham estado a
retardar a expansio e continuardo a fazer depois, mesmo que, a medida que o

Universo expanda, o fagam cada vez com menos intensidade.

Temos que entrar em consideragdo que, o efeito atractivo da constante
cosmologica ndo diminui com a expansdo e chegara inevitavelmente o
instante em que essa expansio sera anulada conduzindo o Universo ao

colapso.
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II1.5.3.5.2 Modeloscom A >0 e k=1

Para um Universo geometricamente fechado encontraremos solugdes

dinamicamente fechadas e solugdes dinamicamente abertas:

e se A=A,, verificamos uma evolugdio que converge

assimptoticamente para o Universo estatico de Einstein, e o

1
valor do factor de escala tende para a; = —;
JA

E
e se A< A,,a pressdo de vacuo ndo é suficiente para contrariar

a atrac¢do devida a matéria e a radiagdo e o Universo colapsara
(modelos dinamicamente fechados);

e se A> A,, a evolugdo ¢ iniciada com um Big Bang,
expandindo-se o Universo até um valor proximo de a; onde

tende a estabilizar. Permanecera proximo desse valor durante

algum tempo, apos o qual retomara a expansdo, com a> 0

(modelos dinamicamente abertos).

No ultimo caso, quando a—>®©, a expansdo aproxima-se do tipo

exponencial.

Na equagdo de Friedmann:

a (IIL97)
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. ., A
o termo que domina quando a —»>®© ¢ —3—a2 ficando:

a ==a (IIL98)

a solu¢do positiva ficara:

@ = \/zdt (II1.99)
a 3

conduzindo a uma solugdo do tipo exponencial:

A
aa e\/:t (IT1.100)

I11.5.3.5.3 Modeloscom A >0 ¢ k=-1 ou k=0

Estamos perante modelos geometricamente abertos (k4 =-1) ou planos
(k=0) expandindo-se indefinidamente, sendo dinamicamente abertos.
Assim como no caso anterior, quando a(f) tende para infinito, a expansdo

torna-se exponencial. Neste limite, a primeira derivada do factor de escala

sera sempre positiva:

'2
a :%pa2 +%a2—k (I11.101)
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sendo a inversio da concavidade (a(t): 0) da-se acima da fronteira do
Universo estatico, surge quando a > a,. A partir desse momento 0 termo

de pressdo do vacuo torna-se dominante e a expansdo jamais sera travada.
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CAPITULO IV

Algumas Nocdes de Relatividade Restrita
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IV.1 Diagramas de espaco-tempo

Nas figuras IV.1 e IV.2 encontram-se ilustrados dois diagramas
(bidimensionais) de espago-tempo. Isto €, representamos o plano (x-t), onde o
eixo Ox corresponde & parte espacial e o eixo Of a parte temporal do espago-

tempo.
t

4

linha de universo linha de universo
de uma particula

de uma particula acelerada

em repouso \ /

\ o

acontecimento

—
/ x
Figura IV.1: Diagrama de espago-tempo ilustrando um acontecimento, as linhas de

universo de uma particula em repouso ¢ de uma particula acelerada.

t

A linha de universo
de um fotdo (v=1)

N

linha de universo

de uma particula
com velocidade i<l
na direcgio negativa

do eixo X (v<0)

—

linha de universo
de uma particula
com velocidade v>1

\ —

A

X

Figura IV.2: Diagrama de espago-tempo representando as linhas de universo de trés

particulas com diferentes velocidades.
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Um ponto neste espago bidimensional tem coordenadas x e fixas, e designa-

se por aconiecimento.

Por outro lado, uma curva neste plano estabelece uma relagdo entre a

coordenada x e a coordenada ¢, isto é:

x = x(t) av.n

e portanto representa a posi¢do de uma particula em diferentes instantes. A

esta curva damos o nome de linha de universo da particula.
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IV.2 Transformacdes de Lorentz

E conhecido o facto de que a resolugdo de muitos problemas se simplifica
quando escolhemos determinados sistemas de referéncia. Em Relatividade
Restrita existe também uma classe de sistemas de referéncia privilegiados— os
chamados referenciais de inércia — relativamente aos quais as leis da
mecanica (ou mais geralmente as leis da Fisica) se podem representar na sua

forma mais simples.

Se k é um referencial inércial, qualquer outro sistema k em movimento de
translac¢do uniforme relativamente a k, é também um sistema de referéncia
inércial e as leis da natureza sdo validas em todos os referenciais inérciais. O
que acabamos de escrever traduz o que normalmente se denomina por

“Principio da Relatividade Restrita”.

Consideremos dois observadores (referenciais) movendo-se entre si com

velocidade uniforme.

- > -
Seja S um referencial munido de um sistema de eixos (e1, ez, e3) e de um

relogio em repouso registando o tempo e, seja S um outro referencial com

-

_> ” k] -—) k . .
um sistema de eixos (e, €2, €3 ), transportando um reldgio que regista o
’ . % .
tempo 7, que se desloca com uma velocidade V' na direcgdo x de S (por

exemplo V=v 21 ).

Supondo os reldgios sincronizados de forma a que para = t = 0 os sistemas

de eixos coincidem espacialmente ( ex. tém a mesma origem ).

Assim, qualquer acontecimento fisico observado em S no ponto (x, ¥, z) no
instante 7 sera registado em S’ num certo ponto (x’, y’, z’) num determinado
instante ’.
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De acordo com o Principio da Relatividade Restrita devemos admitir o

mesmo para qualquer outro sistema inércial, admitindo como valido o valor

constante da velocidade da luz em todos os sistemas de inércia, isto ¢, a

velocidade da luz ¢ é a mesma para todos os referenciais em movimento

relativo uniforme.

Tendo em conta as nogdes de espago e de tempo, além das consideragdes

gerais de isotropia e homogeneidade do espago é possivel deduzir as

chamadas Transformagdes de Lorentz que relacionam tanto as coordenadas

como os tempos nos dois referenciais, § e S’ Essas transformagdes

escrevem-se na forma seguinte:

x’=}/(x—vt)
y=y
z=z
, y
t=y(t-—x)
s
onde
v 1
p=- e y = -
c 1- B

Sendo que o conjunto de transformagdes

) — —
XX, y—>y, zoz,t>t e V - -V

d4 origem as chamadas Transformagdes de Lorentz inversas:

x=y(x +w)

y=Yy

AV.2)

(IV.3a)
(IV.3b)

(IV.4)

(IV.5)

(1V.6)

IV.7)
(IV.8a)

94



z=7 (IV.8b)
, Vo
t=y(t'+—5x) (Iv.9)
c
As transformagdes (IV.2), (IV.3%) e (IV3b) deixam invariante a quantidade

S2___(Ct)2_x2_y2_22

=(at’ Y -x2y2? (Iv.10)

A expressio ( IV.10) ¢ independente da velocidade v, sendo invariante sob as

Transformagdes de Lorentz, é designado por isso um invariante de Lorentz.
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IV.3 Nogio de intervalo em Relatividade Restrita

As relagdes (IV.10) também sdo validas para a diferenca entre as coordenadas

de dois acontecimentos, isto &, efectuando as substituigdes

X = Ax (Iv.11)
y — Ay (IV.12)
z—>Az (Iv.13)
S —>AS (IV.14)

A quantidade AS? pode ter um sinal qualquer, obtendo-se desta forma trés

tipos de intervalos entre os dois acontecimentos considerados:

e intervalo tipo tempo: AS*>0
e intervalo tipo luz: AS*=0

e intervalo tipo espago: AS? <0

A existéncia destes diferentes intervalos permite estabelecer as relagdes de

causalidade existentes entre acontecimentos.
IV.3.1 Intervalo Tipo Espace: AS* <0
A partir da relagdo:
AS?= (cA-AX-Ay-AZ? = (cAty’-Ar (IV.15)

que nos da a separagao entre dois acontecimentos A e B, e sabendo que

2
As” < 0, podemos escrever

A < AP (IV.16)
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A velocidade de afastamento entre os dois acontecimentos considerados, w

pode obter-se a partir da relagdo seguinte:

Ar? Ax Ay
2 _ _ 2 2 4
WS (=) (—_At ) (

Az
At

)2 Iv.17)

e atendendo a expressdo (IV.16) podemos entéo escrever.

2
NEN S (IV.18)

A relagdo (IV.18) ndo é permitida na teoria da relatividade restrita, visto que,
de acordo com esta teoria, a velocidade da luz - ¢ - é a mesma para todos 0s
referenciais em movimento relativo uniforme. Esta velocidade é considerada

a velocidade méaxima a que se podem enviar ou receber sinais.

Sendo assim As’ < 0 descreve o conjunto de acontecimentos fora da influéncia
de A, isto ¢, sem relagdo causal com este acontecimento, no sentido de que

nfio podem ser a sua causa (At <0), nem causados por ele (At > 0).

IV.3.2 Intervalo Tipo Tempo: A s?> 0

Para Ar* < ¢?Af%, e supondo que A e B se separam a uma velocidade w,

podemos escrever:

Ar? Ax Ay Az
2 _ _ 2 4 2 2 2 V.19
LA vl vt B VO M VIR (Iv-19)
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Constatando-se que w < c, isto significa que A e B se influenciam
mutuamente podendo A ser a causa de B e vice-versa, conforme o sinal de At.
Assim, As?> 0 descreve a regido de influéncia de A (At > 0), ou a regido que
estd na origem de A (At < 0). Esta regido constitui o conjunto de
acontecimentos em relacdo causal com A, isto ¢, que podem influenciar ou
ser influenciados por A, influéncias essas transmitidas a velocidades

inferiores a c.

IV.3.3 Intervalo Tipo Luz: A =0
Neste caso temos:

AP = AL (IV .20)
ou

Ar] =c|At] (IV.21)

A equagio (IV.21) descreve o conjunto de acontecimentos na fronteira dos
dois outros regimes, que sdo acontecimentos resultantes da emissdo em A de
um sinal luminoso (A t > 0 ), ou que originam A por emissdo de sinais
luminosos (At < 0). Em qualquer dos casos, a influéncia tem de ser por
sinais luminosos por serem os unicos susceptiveis de se deslocar a velocidade
c. A regido As’ = 0 ¢ a fronteira de influencia de A e o limite da sua

causalidade.
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1V.4 Cones de luz

Podemos facilmente ilustrar o conceito de cone de luz recorrendo a um
diagrama de espago-tempo. Comecemos por considerar um diagrama de
espago-tempo, e neste referencial consideremos um observador em repouso

no espago, tal como se ilustra na figura IV.3.

ct

3
-

Figura IV.3: Um observador, em repouso, num diagrama espago-tempo.

A representagdo deste observador, neste diagrama, ¢ uma recta paralela ao
eixo do tempo. Para que o eixo temporal € o eixo espacial tenham as mesmas
unidades, devemos multiplicar a coordenada temporal pela velocidade da luz,

como também se indica na figura I'V.3.
Por outro lado, devido ao facto de a velocidade da luz ser finita, da ordem de

300 000 km/s, a informagio luminosa emitida por uma fonte demora um

intervalo de tempo ndo nulo para alcangar o observador considerado.
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A figura IV 4 representa a trajectoria de um raio luminoso (linha de universo

de um fotdo), deslocando-se & velocidade da luz.

Tal como esta ilustrado, esta trajectoria é uma recta que faz um angulo de 45°

com os dois eixos, o espacial e o temporal.

ct

=8

t=0

v
]

Figura IV.4: Instante em que o observador recebe a luz proveniente do Sol,
demorando 8 minutos a chegar a Terra.

Da mesma forma, a luz emitida pelo observador tem um comportamento

semelhante, tal como se representa na figura IV.5.
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e

Figura IV.5: Representagio bidimensional de toda a informagdo luminosa recebida
e emitida (nos dois sentidos do eixo dos x) por um observador num determinado

instante.

Se considerarmos uma segunda dimensdo espacial, a trajectoria dos raios
luminosos que atingem o observador e a trajectoria dos fotdes emitidos pelo
observador no instante considerado dardio origem a uma superficie conica,

designada por cone de luz, tal como o que se pretende ilustrar na figura IV.6.

Todos os acontecimentos no interior do cone de luz do acontecimento O tém
uma separagdo tipo-tempo relativamente a O, assim, todos esses

acontecimentos podem ser atingidos a partir de O através de uma linha de
universo tipo-tempo, constituindo por este motivo, a regiao causal do
acontecimento O, no instante considerado. Podemos afirmar que todos os

acontecimentos no interior do cone de luz estdo causalmente ligados a O. Os

acontecimentos situados no exterior do cone de luz estdo separados de O por

intervalos de tipo-espago, o que significa que estes acontecimentos nao

podem ser atingidos a partir de O através de uma linha de universo tipo-
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tempo, ndo estando portanto causalmente ligados a O, e constituindo uma

regifio do espago-tempo inacessivel para O.

0 —>
Regido
Inacessivel & Regido X
®  Inacessivel
o :
3g v B °
° Passado

Figura IV.6: Cone de luz do futuro, cone de luz do passado e regides inacessiveis,

para um observador O, num dado instante t.

Aos conceitos representadas na figura IV.6 podemos, também, designar a

regido do futuro por regido do futuro absoluto de O e, a regido do passado
por passado absoluto de O. As outras regides do espago-tempo, as que se

encontram no exterior do cone de luz do observador, sdo relativamente a 0O,

designadas por regides inacessiveis ou por regides de afastamento absoluto.
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Voltando aos trés tipos de intervalo que definimos anteriormente, podemos
ilustrar as diversas regides a distinguir no espago-tempo de um observador,
em funcio desses diferentes intervalos. Por simplicidade, consideremos um
acontecimento O coincidente com a origem dos espagos € dos tempos e
apenas uma dimens3o espacial x. Assim o plano (ct, x) pode ser dividido nas

regides seguintes:

- AS* > 0, ct > 0: cone de luz do futuro regido de influéncia do

acontecimento O,

- AS?>>0, ct < O0: cone de luz do passado, regido de acontecimentos que

poderiam ter originado O,

- AS? < 0: regiio de acontecimentos sem qualquer relagéo de
causalidade com O, a qual inclui os acontecimentos fora da sua
influéncia (ct > 0), e aqueles que ndo podem estar na sua origem (ct < 0),
sendo AS?= 0 a regido onde a influéncia s6 pode ser efectuada por sinais

luminosos.
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Figura IV.7: Cone de luz de um observador: o cone de luz do passado contém o

passado absoluto do observador, ¢ o cone de luz do futuro, o seu futuro absoluto.
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CAPITULO V

Horizontes Cosmolégicos
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V.1 Introducio

Em Cosmologia definimos horizontes como ‘“barreiras” que limitam a
possibilidade de comunicagio entre acontecimentos no Universo. Existem
dois tipos de horizontes cosmologicos distintos: o horizonte de particula e o
horizonte de acontecimentos. Cada um deles ¢ definido de acordo com o que
estamos interessados em observar, linhas de universo ou acontecimentos,,

respectivamente.

Para determinado observador, o que pode € o que ndo pode ser observado,
isto é, o observavel e o nio observavel, tem uma localizagdio diferente no
espago-tempo. Por outro lado podem ser efectuadas observagdes de pelo
menos dois tipos de ocorréncias no espago-tempo, linhas de universo e

acontecimentos.

Como vimos, as linhas de universo representam objectos, como galaxias, que
duram longos periodos de tempo, isto é, em cada instante ocupam um dado
lugar no espago que se prolonga no tempo. Quando “algo” € breve, como a
explosdo de uma supernova, por exemplo, que ocorre num determinado ponto
do espago e que, na escala cosmologica, perdura apenas durante um curto
intervalo de tempo, dizemos que estamos perante um acontecimento. Sendo
assim, as linhas de universo sdo percursos constituidos por acontecimentos,
isto ¢, a linha de universo de uma galaxia ¢ o conjunto de todos os
acontecimentos dessa mesma galaxia, ordenados de uma maneira

cronologica.

E com base na diferenga entre acontecimentos e linhas de universo que

iremos distinguir dois tipos distintos de horizontes:
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e 0 horizonte de particula, relacionado com a observagdo de linhas
de universo;
e 0 horizonte de acontecimentos, relacionado com a observagdo de

acontecimentos

Figura V.1: Horizonte de particula, fronteira no espago, que delimita o universo
observavel, e no qual o acontecimento O, que representa o observador, se situa no

centro da regido observavel.

Foi Rindler'® quem pela primeira vez distinguiu estes diferentes tipos de

horizontes.

Convém aqui referir que os horizontes terrestres a que estamos habituados, no
mar por exemplo, sdo, de certa forma, horizontes do tipo dos horizontes de
particula cosmologicos (associados as linhas de universo), muito embora

possuam propriedades bastante distintas.

% Em 1956, Wolfgang Rindler foi o o primeiro a analisar de uma forma profunda, a diferenga
entre 0 observado, o observivel ¢ o nio observavel. Esta andlise conduziu-o ao
estabelecimento dos dois tipos de horizontes cosmologicos que aqui se apresentou.
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A figura V.1 ilustra a separagdo entre a regido observavel em determinado
instante, o interior da “esfera”, e a regido ndo observavel, o exterior da

mesma a “esfera” considerada nesse mesmo instante.

Por outro lado, o horizonte de acontecimentos, ao contrario do que acontece
com o horizonte de particula, ndo divide uma regido em duas. Este horizonte
estabelece uma divisdo no conjunto dos acontecimentos dividindo-os nos dois

grupos seguintes:

e 0s que s3o observaveis num momento ou nNoutro;

e 0s que nunca serdo observaveis.

Podemos dizer que o horizonte de acontecimentos ndo € uma “superficie” no
espago mas sim um “cone” que separa os acontecimentos que podem ser

observados num qualquer instante, dos que nunca poderdo ser observados.
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V.2 Horizonte de particula

A distancia a que se encontra o horizonte de particula de um dado observador,
num determinado instante, esta associada a distancia percorrida, pelos fotdes,

desde o “Big Bang” até ao instante considerado’".

Assim, em cada época, podemos considerar que o horizonte de particula se
encontra a uma distincia igual ao “raio” do Universo observavel, isto €, a
distancia aos objectos mais afastados que teoricamente podemos observar,
tendo em considerag¢do a “viagem” da luz desde o “Big Bang” até hoje. Como
a velocidade da luz tem um valor finito, essa distincia é, em principio,

também finita.

No entanto esses objectos, que se encontram a distdncia do horizonte de

particula, tém um desvio para o vermelho infinito.

Sabendo que a distancia percorrida pela luz num intervalo de tempo dt, é:
dr = cdt, (V.1)

e, devido ao facto de os fotdes se deslocarem ao longo de linhas de universo
com uma separagdo tipo-luz (ds*=0), recorrendo a expressdo da métrica de

Robertson-Walker!:

2

cidt? = a° [1 d’krz +r2(d¢2 +sin’ ¢d¢2)} (V.2)

conclui-se que, para k=0:

11 Na realidade os fotbes niio “percorreram” a distincia a que hoje se encontram de nos.
Eles foram “ajudados” pela expansio, ocupando actualmente posicoes diferentes das que
ocupariam se o Universo fosse estatico.
12 A métrica de Robertson-Walker caracteriza a geometria espago-tempo que se adapta ao
principio cosmolégico.
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cdt=adr (V.3)
ou
dr=cdt/a V.4)

Assim, na época actual, a distdncia co-mével ao horizonte de particula,

podera ser obtida calculando o valor do seguinte integral

U
()

(V.5)
Se, nesta expressdo, o valor do integral for finito, entdo 7, € a distincia co-
movel a que se encontra o horizonte de particula, representando o “raio” do

Universo observavel, para um dado observador.

Por outro lado a relagdo entre o factor de escala e o desvio cosmolégico para

o vermelho ¢, como vimos, dada por:

att,) 1. 1+z (V.6)
a(t) a@)

e, assim, podemos obter a distdncia co-movel ao horizonte de particula em
fungdo do desvio cosmologico para o vermelho, isto €:
_ cdt

~ dt
Sl cE(l+z)Edz V.7

Como se constata pela equagdo (V.7), o valor de r, depende do modelo
cosmoldgico considerado, devido a presenga da fungdo a(t) na fungdo
integranda. Nos modelos cosmoldgicos em que existe este horizonte, ele ¢
considerado como sendo uma “superficie esférica”, ocupando o observador o
seu centro. Como dissemos, esta “superficie esférica” divide, em cada
instante, o espaco em duas regides distintas, a regido que € possivel observar

e aquela que nos esta vedada a observagdo. Este ¢ um horizonte que em geral
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varia com o tempo e por isso aquelas duas regides estdo em continua

alteragdo.

O valor da distancia ao horizonte de particula num dado instante depende,
como dissemos também, do modelo cosmologico considerado, ¢ ¢
consequéncia do facto de a velocidade da luz ser finita. Pode por isso
acontecer que exista muita informagio luminosa que em determinado instante
ainda ndo tenha tido tempo para alcangar o observador. Ou seja, apesar de ser
informagdo que se encontre a uma distancia inferior a distancia ao horizonte,
pode ndio estar ainda no interior do cone de luz do passado do observador

considerado.

V.2.1 O horizonte de particula num universo newtoniano

Apesar de o0 nosso Universo ndo ser um universo newtoniano, ha conceitos
associados ao horizonte de particula que podem ser ilustrados, de uma forma

simples, recorrendo a este tipo de universo.

O Universo newtoniano € um universo estatico e infinito. Tendo em conta o
Principio Cosmologico supomos que as galaxias se encontram distribuidas

uniformemente no espago, existindo hé cerca de 10" anos.

Como vimos anteriormente (ver a figura IV.1) as linhas de universo relativas
a objectos em repouso (como admitimos para as galaxias num universo
newtoniano), sdo representadas num diagrama espago-tempo por linhas rectas

verticais.

Considerando um observador O num Universo Newtoniano e o respectivo

diagrama de espago-tempo, como se mostra na figura 9.2, podemos
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tempo

=ty

0

facilmente representar o seu cone de luz do passado bem como as linhas de

universo de trés galaxias que representaremos por A, B e C.

w
>
@)

Epoca actual para o
observador O

A
v

espago

Figura V.2: Cone de luz do passado para observador O num universo newtoniano.

Da figura V.2 conclui-se que parte da linha do universo da galaxia B se
encontra no interior do cone de luz do passado de O, o mesmo ndo
acontecendo com a linha de universo da galaxia C, que se encontra toda no

exterior do cone de luz do passado do observador O.

O horizonte de particula para o observador O ¢ definido pela linha de
universo da galaxia A. Podemos, entdo, afirmar que a galaxia B ¢ uma
galaxia visivel, enquanto que, a galaxia C € uma galaxia invisivel para este

mesmo observador.
Num dado instante as galdxias observaveis para um dado observador sao

todas aquelas cujas linhas de universo intersectam o seu cone de luz do

passado.
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A linha de universo da galaxia A separa as linhas de universo das galaxias
observaveis daquelas que n3o sdo observaveis, sendo esta a linha de universo
que determina o horizonte de particula do observador O no instante

considerado 1.

Na época #,, o observador O ndo pode observar galaxias que estejam a uma
distancia superior & da galaxia A, e admitindo que todas as galaxias existem
h4 cerca de 10'° anos, entfio s6 as poderemos observar a uma distincia da
ordem de /0"’ anos-luz. As que estdo a uma distdncia superior ndo s3o

visiveis.
tempo

4

A e

t2

v

espaco

Figura V.3: Diagrama de espago-tempo para um mesmo observador O € os cones

de luz do passado em dois instantes diferentes: #; € £, > 1.

Para o observador O, o horizonte de particula, que no instante #; era definido
pela distdncia a galaxia A, no instante #, passou a ser definido pela linha de

universo da galaxia B, encontrando-se mais afastada de O do que a galaxia A.
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E de realcar que o horizonte se expandiu no intervalo de tempo [t: ; t2], como
aconteceria em qualquer intervalo de tempo, com uma velocidade igual a

velocidade da luz ( ¢=300 000 km.s™ ).

Com este Ultimo exemplo, concluimos que mesmo em universos estaticos,
como é o caso do dos universos newtonianos, o horizonte de particula de
qualquer observador é definido por uma “superficie”, que se encontra em

expansdo continua a velocidade da luz.
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V.3 Horizonte de Acontecimentos

O “raio” deste tipo de horizonte define-se como sendo a distancia que os
fotdes, por “ndés” enviados no inicio do universo, percorrem durante o
“tempo de vida” do universo. Caso exista, este horizonte é por isso definido

pelo ultimo cone de luz do observador. Assim, este horizonte s6 existira se

J'tnm cdt
— <
¢ a()

(V.8)
Quando existe, este tipo de horizonte permite determinar a parte do universo

que nunca nos sera acessivel.

O horizonte de acontecimentos é um horizonte diferente do horizonte de
particula. Como vimos, o horizonte de particula divide, num determinado
instante, o espago em duas regides distintas, a regido observavel e aquela que
num determinado instante ndo podera ser observada. O horizonte de
acontecimentos, por seu lado, divide os acontecimentos em dois grupos: o
grupo dos acontecimentos que sdo observaveis em algum instante e o grupo
dos acontecimentos que nunca poderdo ser observados, por nunca se

encontrarem no interior de algum cone de luz do passado do observador.

De referir que os horizontes de acontecimentos normalmente associados a

buracos negros sdo horizontes deste tipo.

Atendendo a equagdio (V.7) que define o horizonte de particula e
considerando que o horizonte de acontecimentos € definido pelo Gltimo cone
de luz do observador, este horizonte s6 existe no caso de o integral

J'tm. cdt V.9)

° a(@)
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convergir, isto €, se tiver um valor finito, caso contrario estamos perante um

modelo cosmologico sem horizonte de acontecimentos.

Nesta equagdo temos:

tmax. — “tempo de vida” do universo, que podera ser finito ou infinito; por
exemplo, num universo que entre em contrac¢do este tempo ¢é
necessariamente finito;

0 — considerado o “inicto do tempo” no modelo cosmolégico em causa;

r.— “distdncia inicial” ao horizonte de acontecimentos (também designado

por horizonte de eventos), ou “raio” do horizonte de acontecimentos.
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CAPITULO VI

Modelos Cosmoldgicos
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V1.1 Modelos de Friedmann

Em 1922, Aleksandrn Aleksandrovich Friedmann, (1888-1925), cientista
russo nascido na cidade de S. Petersburg, obteve pela primeira vez solugdes
expansionistas das equagdes de Einstein. Nessa época, tanto Einstein como

De Sitter insistiam que as propriedades do espago-tempo eram estaticas.

Friedmann encontrou um erro no modelo de Einstein, escrito em 1917, que
levou o proprio Einstein a admitir esse erro, concluindo que o universo era

necessariamente estatico quando a forga A" era introduzida.

O universo descrito pelo modelo de Friedmann ¢ espacialmente homogéneo e
isotropico em relagio a qualquer ponto, possuindo origem no passado altura
em que a densidade da matéria diverge. Actualmente, este modelo ¢

considerado como modelo padrdo da Cosmologia.

Friedmann mostrou que, sob certas condigdes, obtém-se uma solugdo que
descreve a expansdo e a concentragdo em ciclos do universo fechado e cujo
periodo ele estimou em dez mil milhdes de anos. E provavel que ele tenha
chegado a esse valor, bastante proximo, ao que hoje acreditamos ser a idade

do universo (~ 14 mil milhdes de anos).

A familia de solu¢Bes para a teoria da relatividade geral encontrada por
Friedmann e Lemaitre descreve um universo em expansio, a eles podemos
chamar os pais da Cosmologia Moderna. As solugdes possiveis das equagdes

da relatividade geral incluem expansdo eterna ou colapso.

13 Denomina-se A por constante cosmologica. E uma forga hipotética repulsiva que evita o
colapso do Universo pela ac¢io da forga gravitacional, garantindo um Universo estatico. Foi
introduzida por Einsteinn no seu modelo.
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Sendo a constante cosmoldgica (A) nula, os modelos dividem-se em trés

classes:

1.

universo fechado - este tipo de universo expande até alcangar um
tamanho maximo, apos esse ponto colapsara. Isto €, se a densidade da
matéria for suficientemente grande revertera a expansdo, tal como, a
superficie de uma esfera . Se uma nave viajasse por um periodo de
tempo extremamente longo em linha recta, voltaria de novo a0 mesmo

ponto de partida,

universo aberto — se a densidade for muito baixa, o universo

continuara a expandir-se para sempre;

universo plano — encontra-se no limite entre o universo aberto e
fechado. O universo, neste caso, expande-se para sempre, sendo a
velocidade das galaxias cada vez menor, chegando a zero no infinito.

Neste caso, estamos perante o universo euclidiano.

Em 1924, Friedmann publicou outro trabalho, mas, no ano seguinte contraiu

tifo e faleceu precocemente aos 37 anos. Foi com Friedmann que a

Cosmologia entrou numa nova era.

kw1

k=0

km ]

2

tempo

Figura VL.1: Todos os universos de Friecdmann comegam com um big-bang.

119



a}

a<}

Y
o
v

tempo

» porbds du Hubble =L/E

Figura VI.2: Diferentes universos de Friedmann com o mesmo valor de H e

diferente parAmetro de desaceleragéo.

Das figuras VI.1 e VL2 conclui-se que universos de elevado q tém idades

menores, sendo assim:

K=1: q> % - t< —32—H . espago esférico e fechado;
1 2
K=0: q= > - t= EH : espago plano e aberto;,
1 2 . 1
K=-1: q < ) - t> EH : espago hiperbdlico e aberto.

Um universo fechado tem uma idade inferior a 10 mil milhes de anos € um
universo aberto tem uma idade igual ou superior a 10 mil milhdes de anos.
Estes valores sio aproximados dependendo do valor assumido para a

constante de Hubble.

Das equagdes de Friedmann, o p na época dominada pela matéria ¢ dado por:

4mpG = 3qH’ (VL1)
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Sabendo que, nos universos de Friedmann a desaceleragdo, q, é sempre

positiva, definiremos a densidade critica (p ., ) como sendo a densidade de

Einstein - De Sitter em que q = '

87tpcritica(:} = 3H2 (VIZ)

Da equagdo (V1.2) obteremos:

1

q > E - p > pcn’tico
1

q = E - p = pcritico
1

q < E - p < pcn'tico

V1.1.1 Universo fechado

Todos os universos de Friedmann desaceleram enquanto expandem e, quando

1 ~
0 q > —, cessam a expansdo e comegam a colapsar.
2

A densidade é maior que a densidade critica, (p > P, ), POr exemplo, a

atracgdo gravitacional, dominada pela matéria, ¢ suficiente para fazer parar a
expansio. Sendo assim, o Universo expandira até atingir um tamanho

maximo, apOs esse ponto colapsara.

A contracgio da-se lentamente, apds que, acelera até atingir o “big-crunch”.

A matéria colapsara num estado super denso e sobreaquecido.

121



O tamanho do Universo depender4 de quanto maior for o valor da densidade
relativamente ao valor da densidade critica. Assim, uma grande densidade

implica um menor tempo para alcangar o “big-crunch”.

O Universo adquire uma geometria esférica com uma curvatura positiva

(k=1).

_expansio

l.'periodu de vida= namax"‘ Tempo

Figura VL.3: Variagdo do factor de escala (a) com o tempo num universo fechado

de Friedmann. Sdo visiveis os sucessivos ciclos.

A figura VI.3 mostra-nos uma cicléide que ndo é mais do que uma curva
idéntica ao tragado de uma roda que rola numa superficie plana. Todos estes

universos comegam € acabam em big-bangs cujo k= 1.

Nestes modelos, o factor de escala pode ser considerado como o raio do
Universo € 2ma, o tempo de circumnavega¢do da luz. No maximo da

expansdo o raio atinge o valor de:

2
a'ma’.xA= a'0 q (VI3)
2g-1

em que:
a, = raio actual

q = parimetro de desaceleragio actual
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Considerando q =1
a_. =2a, (VL4)

max .

da equagdo anterior conclui-se que 0 universo esta a meio do seu tamanho

maximo.

Para um
Qrax. ™ Pmin. >

entdo:
= () (VLS)
T AP G

Apesar deste universo se encontrar no estado estacionario, estando na sua

inflagio maxima, ndo se pode comparar com O universo estatico de Einstein.

A massa determina-se a partir da seguinte equagao:

_ 2GM

2

a

max .

Fy (VL6)

O tempo de vida total de um universo fechado de Friedmann, aquando de um

big-bang a outro big-bang sera de ma,, ou melhor metade do tempo de

circumnavegago da luz no maximo da sua inflaggo.

Tempo de vida = _ 2 periodos de Hubble (VL7)

3

(2g-1)?
Seq=1

Tempo de vida = 2z periodo de Hubble ou cerca de 100 mil milhdes de

anos.
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Para alcancar metade da sua idade, ou seja, o tempo para atingir o tamanho
maximo sera de 50 mil milhdes de anos. Todavia, esse valor rondara os 40

mil milhdes de anos.

Este tipo de Universo terd um volume finito de espago, todavia, ndo tem
qualquer centro nem fronteira para ndo contrariar o principio cosmologico.

Existira um tempo finito para a expansio e para o colapso.

VI1.1.2 Universo aberto

A densidade é menor que a densidade critica, (p < P g, ) iSto €, n0 existe

matéria suficiente para parar a expansdo, fazendo com que o Universo

expanda para sempre.

E infinito na sua extensdo, sendo a geometria do espago hiperbolica munida

de uma curvatura negativa (k = -1).

A luz, proveniente de muitos objectos distantes, ao chegar até nos ¢
considerada como sendo o “redshift”. O limite mais afastado de observag@o ¢
denominado como horizonte cosmico, porém ndo € um limite de espago.
Apenas se observam acontecimentos que estejam perto, isto €, que a luz tenha

tempo suficiente para nos alcangar desde o big-bang.

A distancia ao horizonte cosmico, (h), é aproximadamente igual ao produto

da velocidade da luz, (c), pela idade, (t), do Universo:

h=ct (VL8)

O tamanho (R) do Universo ¢ proporcional ao tempo até metade do seu

tamanho. Durante a expansio, h aumenta mais rapido do que R. Se recuarmos
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no tempo, h diminuira mais rapido do que R. Sendo assim, o horizonte
cosmico inclui pequenas quantidades do Universo desde o comego,
significando que para objectos com grandes “redshifts”, o horizonte €

aproximadamente inferior ao Universo.

VI.1.3 Universo plano

Este tipo de universo de Friedmann estabelece a transi¢io entre o Universo
fechado ou esférico, de curvatura positiva (k = 1), ¢ o Universo aberto e

hiperbélico de curvatura negativa (k = -1) como se verifica na figura VL1.

Este Universo, quando o seu conteudo é apenas matéria, ¢ conhecido como
universo de Einstein - De Sitter. A sua densidade € igual a densidade critica

(P = Poino)» iSto € € um universo com massa suficiente para parar a

expansdo mas, nunca antes do tamanho do Universo se tornar infinito.

A sua geometria ¢é plana de curvatura igual a zero (k = 0) e por isso estamos
perante um universo Euclidiano. Comega num big-bang e expande-se muito

mais lentamente que um Universo aberto de geometria hiperbolica.

Neste modelo a dependéncia temporal do factor de escala ¢ dado pela
seguinte expressao:

2

3

a(t) = (ti) (VL9)

Como se verifica, este é um tipo de universo em expansdo desacelerada, no

qual o parametro de Hubble ¢ dado, como habitualmente, por:

1 da
H=— VI.10
adt ( )
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e, atendendo a equacdo anterior, obtemos:

2
H= = VL1
3 (VL11)

Quanto ao raio de Hubble podemos escrever

3ct,

R_C
g 2

(VL.12)

Verifica-se que o raio expande-se a uma velocidade superior a velocidade da

. . . 3
luz, ou seja, cresce a velocidade de Ec )

Na época actual o raio de Hubble € dado por:

3ct,

Ry = c/Ho = (VL13)

Assim, 0s objectos que actualmente se encontrem a uma distancia de nos dada

ct,

por , afastar-se-30 a uma velocidade igual a velocidade da luz.

Normalizando o factor de escala para a época actual e, sabendo que,

7= %) (VL14)

alt)

obtemos a relagio entre o desvio cosmolégico para o vermelho z, e 0 tempo

cosmico t, isto é:

1+z= —1—) - (LF (VL15)
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podendo agora escrever a expressao para a distancia actual a um objecto com

desvio para o vermelho z:

r(z)=c f(1+z)g—;—dz

r@=c [+ Z)Bto 1+ z)_%i}dz

r(z) = 3ct, {1—(1+z)‘§} (VL16)

Esta equagdo mostra-nos que as galaxias com um valor de z tal que z > 3
estio fora da esfera de Hubble. No entanto, como se concluiu pela equagdo

(VL12) a esfera de Hubble afasta-se do observador a uma velocidade igual a
3 L. ~ . . L
Ec , essas galaxias entraro mais cedo ou mais tarde no interior da esfera

concluindo-se que o mimero de galaxias dentro da esfera de Hubble aumenta

com o tempo.

Se na equagdo anterior fizermos tender para infinito o valor do desvio
cosmologico para o vermelho obtemos o valor da distdncia actual ao

horizonte de particula, isto €:
r,) =r (z > ®) = 3cto (VL17)

Como obtemos um valor finito para r,’, podemos afirmar que existe um

horizonte de particula e, consequentemente, 0 universo observavel € finito.
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A velocidade de recessdo do horizonte de particula é de 3¢ enquanto que, a
velocidade de recessio das galaxias a distdncia do horizonte de particula €

dada pela lei de Hubble, ou seja:
v=Hpr, =2c (VL18)

Da equagdo anterior concluimos que ha galaxias que podem estar hoje para
além do horizonte de particula, mas que no futuro podem entrar no universo
observavel. A medida que decorre o tempo podemos ver uma maior parte do

Universo. Este modelo de universo ndo tem horizonte de acontecimentos.

/.

Periodo de Hubble
(342 x idade)

tempo

Figura VL4: Variagdo do factor de escala com o tempo num universo de Einstein-

-De Sitter

VIL.1.4 Seri o universo de Friedmann aberto ou fechado?
Existem trés maneiras de o determinar:
e determina-se o valor do termo desaceleragdo ( q ), observando como

objectos do espago variam com a distancia. Por exemplo, como o

brilho aparente das galaxias diminui com o aumento da distancia.

128




Tendo as galaxias largas bandas de luminosidade, deveremos
seleccionar uma classe de galaxias de luminosidade conhecida,

podendo servir de “standard candles”;

As galaxias mais brilhantes nos grandes enxames sdo, geralmente, as

escolhidas;

Estudos efectuados na Universidade de Princeton, sugerem que as
galaxias brilhantes nos centros dos grandes enxames estdo a engolir
galaxias mais pequenas, tornando-se cada vez maiores e mais

brilhantes com a idade;

A mudanga de brilho nestas galaxias usadas como “standard
candles”'* ndo tendo uma justificagdo plausivel, serdo o suficiente
3

para causar um sério problema;

O método mais antigo para determinar o termo desaceleragdo atraves
da Iluminosidade — desvio para o vermelho considera-se, hoje,
impraticavel.

e Encontrando a idade dos sistemas mais velhos;

Provavelmente, estes sistemas tém idades um pouco maiores do que a

idade do Universo;

Estrelas da populagdo II nos enxames globulares estdo entre os mais

velhos na Galaxia e tém idades de cerca 8 mil milhdes de anos e

14 £ um método para determinar distincias a galaxias muito afastadas. Supde-se que um
determinado tipo de objecto é uma “standard candle”, caso ele possua sempre a mesma
luminosidade intrinseca, sendo a variagdo no seu brilho aparente apenas o resultado de estar
mais ou menos afastado.
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muitos deles; assim, o termo desaceleragdo néo pode ter o valor

. 1
superior a 5 podendo ser mesmo menor;

Determinada a idade, ela pode indicar se o nosso Universo € aberto se

for do tipo de Friedmann;

e Determinando a densidade média da matéria no universo e compara-la

com a densidade critica do universo de Einstein — De Sitter.

A densidade observada do Universo, propria das galaxias, € na sua
maior parte cerca de 1 atomo de hidrogéneo/m’, sendo pelo menos,
10 x menor do que a densidade critica. A evidéncia mostra, neste caso,

que o Universo € aberto;
A abundéncia de deutério, também, sugere que o Universo € aberto.

Hoje, existem fortes evidéncias indicando que o universo é aberto. Caso seja

do tipo de Friedmann, o Universo expandira para sempre.

A existéncia de uma controvérsia em Cosmologia acerca dos universos
abertos, leva alguns conceitos a serem reajustados e reinterpretados com 0s

dados observacionais.

Um valor pequeno para a constante de Hubble significa que o Universo

expande muito devagar adquirindo uma idade elevada.
Apoés algumas décadas, esta constante diminuiu o seu valor resultado do

aperfeicoamento das observagbes o que nos leva a pensar que o valor

correcto da constante de Hubble, ainda, ndo foi encontrado.
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Por exemplo:
O valor de H se for reduzido para 10 km/s x 10 °al.,
o periodo de Hubble tomara o valor de 30 mil
milhdes de anos, que é mais do que suficiente para
um universo fechado cuja idade é menor do que 20

mil milhdes de anos.

Quando reduzimos a densidade critica para o mesmo valor da densidade
observada, estamos perante o problema da “perda de massa”. N3o se sabe
onde est4 a matéria necessaria para o universo fechado. Ndo pode estar dentro
das galaxias porque as suas massas ja sdo conhecidas do movimento das

estrelas.

As massa aparentes de alguns enxames sdo, apenas, de 10% da necesséria

para as manterem juntas evitando-as de flutuar.

E possivel que a “perda de massa” esteja na periferia das galaxias sob a forma

de estrelas de baixa luminosidade ou em buracos negros"”.

Figura V1.5: Buraco negro.

15 Um buraco negro engole tudo que chega perto dele. Como nem a propria luz escapa, nada
podemos saber acerca do que se passa dentro dele, a ndo ser suposigdes tedricas.
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Outra possibilidade, ¢ a sua localizagdo estar no gas disperso entre as

galaxias.

Ainda é possivel que 0s neutrinos'® tenham massa e, uma densidade superior

a densidade critica.

Se o universo é fechado ou aberto é um caso que se encontra em “aberto 7

visto, ainda ndo se ter chegado a conclusdo alguma.

16 Neutrinos sdo particulas sem carga eléctrica. Participam, apenas, em interacgdes fracas e
gravitacionais e, por isso sdo muito dificeis de detectar. Existem trés tipos de neutrinos
conhecidos, que sdo muito leves € que podem ter mesmo massa zero.
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VL2 Alguns Modelos com Interesse Historico e Pedagogico

VI1.2.1 Universos estaticos

VI1.2.1.1 Universo de Einstein

A Teoria da Relatividade Geral é universal, no sentido de ser valida, também,
N0S casos em que Os campos gravitacionais nao sao desprezaveis. Esta teoria
descreve a gravitagdo como a acgdo das massas nas propriedades do espago e

do tempo afectando o movimento dos corpos € outras propriedades fisicas.

Na teoria de Newton o espago ¢ rigido, sendo descrito pela geometria
Euclidiana (Euclides de Alexandria ~ 350 a.C), na relatividade geral o

espaco-tempo ¢é distorcido pela presenca da matéria que ele proprio contém.

Um ano depois de propor a relatividade geral, em 1917, Einstein publicou o
seu artigo historico sobre cosmologia, Consideragdes Cosmoldgicas sobre a
Teoria da Relatividade , construindo um modelo esférico do Universo.
Porém, as equagdes da Relatividade Geral ndo contemplam a possibilidade de
um Universo estatico, de raio finito, dificuldade idéntica a encontrada por

Newton.

Na teoria de Einstein o espago, sendo uma grandeza dindmica, evolui com 0
tempo. Esta teoria deu origem a varios modelos do Universo. O seu modelo,
além de ser espacialmente homogeéneo e isotropico, tinha a propriedade de ser
estatico, ndo se contraia nem se expandia. Naquela época, os cientistas

acreditavam ser esta uma caracteristica do Universo.

Sendo a gravitagdo atractiva, para obter um Universo estatico, Einstein foi
obrigado a modificar as suas equagdes originais respeitantes ao campo

gravitacional. Assim, introduz uma for¢a hipotética repulsiva, a chamada
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constante cosmologica (A). Esta forga evita o colapso do Universo pela acgdo

da forga gravitacional, garantindo um Universo estatico.

Na 2* década do sec.XX, altura em que se desconhecia a expansdo do
Universo, Einstein introduziu entdo nas suas equagoes tensoriais da
relatividade geral um termo denominado constante cosmologica (A), visto
estar seguro de que o Universo tinha que ser estatico. Sendo assim, a
constante ndo era mais do que uma forga nova “anti-gravitatoria” que ao
contrario de outras forcas, ndo tinha origem em fonte alguma, apenas estava
inserida na estrutura do espago-tempo. Afirmando que, o espago-tempo tinha
uma tendéncia intrinseca, a contrair, entdo, A, teria um valor, que
equilibraria a atracgdo de toda a matéria concentrada no Universo, podendo

ser possivel a existéncia de um Universo estatico.

Edwin Hubble ao descobrir a expansio do Universo, leva Einstein a admitir
que a misteriosa constante cosmolodgica que propds, ndo era mais do que o

maior erro cientifico cometido por si proprio.

Para A>0:

Esta for¢a actua como sendo repulsiva opondo-se & gravidade, afectando a
dindmica.

Um Universo tornado estatico num determinado momento, pode ndo ser
necessariamente estitico em momentos anteriores e posteriores a esse
momento. Para ter a certeza que o Universo continua estatico num estado de

equilibrio, pode mostrar-se que a curvatura do espago deve ser positiva.
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No Universo estatico de Einstein, o espago € caracterizado por ser:

e esférico,
e fechado;
e finito;

o ¢, contendo a forga repulsiva A (constante cosmologica) que se opde

a forga da gravidade.

tempo

i
i
’/}1/,-'- Observador
%
|
i\ i
\.\ é
tempode \‘*\t\h}‘\- Antipoda
citcmnavegagio : \\‘
|
i
I
l | m._S‘"\\
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f"”--'l\.‘
4 ,
L/
Espago

Figura VI1.6: Diagrama espago-tempo de um Universo estatico de Einstein,
representando apenas uma das trés dimensdes do espago. A luz move-se

descrevendo um caminho em hélice na superficie do cilindro de raio R.

Tomando como distancias a viagem da luz, consideremos:
R - raio de curvatura do espago, no Universo de Einstein,
denominado como factor de escala;
27R - perimetro do Universo, tempo de circumnavegagao da luz a volta do
Universo de Einstein;
7R - antipoda de um observador, ou seja, 0 ponto que se encontra no lado

oposto do Universo de Einstein.
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Figura VL7: Modelos Cosmolégicos de Einstein de espagos homogéneos ¢
isotropicos. Nestes modelos o espago evolui partindo de um “inicio” e por volta dos
15 mil milhdes de anos expande-se.

V1.2.1.2 O dltimo universo de estado estitico e estacionirio

Embora os universos estaticos sejam inertes no sentido césmico, os objectos

que neles estdo contidos evoluem com movimentos peculiares.

Por outro lado, os universos de estado estacionario nunca mudam o seu
comportamento, isto ¢, o que acontece hoje ja aconteceu no passado e sempre

acontecera.
Um universo estatico de estado estacionario é cosmologicamente inerte € 0

seu conteudo, em geral, nunca muda. Universos como estes sdo comuns na

histéria da Cosmologia.
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O ultimo Universo com as caracteristicas acabadas de referir foi concebido na
Universidade de Chicago em 1918 e desenvolvido em 1920 pelo astronomo
William MacMillan (1861-1948).

Este modelo apresentava um grande problema, as estrelas apresentavam um
intenso brilho. A radiagio produzida em excesso acumula-se no espaco,

tornando o céu nocturno mais claro.

MacMillan admitiu que os atomos seriam gerados nas profundezas do espago
através de energia radiante. Assim propds a teoria de que as estrelas eram
formadas, a partir de um gas interestelar. Elas evoluem, expandindo-se
lentamente durante um longo periodo de tempo ou parte o qual irradiam toda

a sua massa.

Em lugares profundos do espago, completamente desconhecidos, a luz das
estrelas é recuperada, muito lentamente, em atomos de matéria. O gas
interestelar repleto de atomos novos, condensa formando novas estrelas. Elas,

por sua vez, fundem em radiagdo para manterem o estado estacionario.

Hoje, sabemos que uma estrela, durante toda a sua vida, irradia apenas uma
pequena fracgio da sua massa sob a forma de luminosidade, sendo

impossivel regenerar a estrela da maneira como propds MacMillan.

Também, podemos acrescentar que uma estrela tem um nimero fixo de
barides'” e por mais radiagio que emita, & custa da sua energia nuclear e
gravitacional, o numero de barides (nucledes), tem de permanecer
aproximadamente constante, ndo podendo a estrela transformar-se

completamente em radiagéo.

17 S50 uma classe de particulas elementares mais pesadas, que incluem os protdes ¢ os
neutrdes (nicleos atémicos estaveis, em geral). Os barides sdo convencionados com 0
nimero +1, os anti-barides —1 e as particulas que ndo sio barides 0.
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Na verdade os barides, neste caso, os nucledes ndo podem converter-se na sua
totalidade em radiacio. Também, a matéria ndo pode ser reciclada da forma

apresentada por MacMillan.

e e . . 18
Quando a radiagiio ¢ muito energetica € capaz de produzir particulas™ e
antiparticulaslg, aos pares. Contudo, se as particulas e as anti-particulas ndo
se separarem, elas aniquilam-se mutuamente convertendo-se novamente em

radiagdo.

No entanto, a luz das estrelas é demasiado fraca para criar particulas e anti-
particulas. Embora, a energia total no universo estatico de McMillan seja
conservada, a entropia total ja ndo o é. Sendo assim, O universo néo pode

estar num estado estacionario.

Num Universo estatico e estacionario munido de uma entropia constante, tudo
esta em equilibrio térmico, ndo existe “ a seta do tempo”, logo ndo se pode

distinguir o passado do futuro.

Este modelo teve alguma popularidade até meados da década de 30 do
séc. XX altura em que as evidéncias em favor de um Universo em expansao
colocaram-no para uma posi¢do secundaria no panorama cosmologico,

acabando por cair no esquecimento.

18 Objecto subatémico com massa e carga definidas.
19 para cada tipo de particula existe um outro tipo de particula que tem exactamente a mesma
massa, mas o valor oposto de todas as outras cargas.
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V1.2.2 Universos dinimicos

V1.2.2.1 Modelo de expansio linear

Este tipo de modelo caracteriza-se pela dependéncia temporal do factor de
escala:

a (t) = t/to (VL19)

Poderia acontecer, no caso ideal, num universo vazio de matéria € com

constante cosmologica igual a zero.

A constante de Hubble (Hy) pode ser calculada neste modelo como
1 da 1
=(— 4, = — VI1.20
Ho= (2 50, = 1 (V1.20)

E, portanto, no modelo de expansao linear, Hy representa exactamente o

. . . -1, .
inverso da idade do Universo (Hy ¢é normalmente designado por tempo de

Hubble.

Por seu lado, o raio de Hubble tem, também, uma expresséo simples, ou seja:
Ry=c/H=ct (V1.21)

E, para a época actual, teremos entdo

0

Ry = =Clo. (V1.22)

L
HO

. . ~ . 0 ~
Todos os objectos que se encontram a esta distancia (Ru ) afastar-se-3o do

observador a velocidade da luz.
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Como vimos, a distdncia ao horizonte de particula pode ser calculada
conhecendo a distancia percorrida pela luz, tendo em consideragdo a “ajuda”
da expansdo do universo. Em fungéo do desvio cosmolodgico para o vermelho,

tendo em atenc#o a relagdo entre este parametro € 0 factor de escala

alty) _ 1~ (1+2) (V1.23)

alt)  alt)

podemos escrever para a distincia a um objecto com um dprz

dz)=c f(lu)%dz

d(z) = cf(l + z) [to (1 + z)‘2 P’z

d(z) = cto log ( 1+2) (VL24)

O desvio para o vermelho de todos os objectos no interior da esfera de

Hubble tem que respeitar a seguinte equagao

dz) <R — ctolog(1+z) < ctp — (VL.25)
— log(1+z) <1 (VL.26)

Entéo:
z<e-1=1718 (V1.27)

Conclui-se que a esfera de Hubble ndo ¢ um horizonte cosmoldgico, uma vez
que, podemos observar galaxias situadas para além deste limite, isto €,

140



galaxias com desvio para o vermelho superior a 1.718. Estando essas galaxias
actualmente para além do raio de Hubble afastando-se de nos a uma

velocidade superior a velocidade da luz.

Na verdade, as galaxias ndo podem viajar a uma velocidade superior & da luz.
Na realidade, a velocidade de uma galaxia (que habitualmente € designada
por velocidade peculiar) ¢, no maximo, da ordem de apenas algumas centenas

de km/s.

Vejamos agora a velocidade a que a esfera de Hubble se afasta dum
observador. A partir da equagdo (VI.21), facilmente se constata que essa

velocidade é dada por:

dRy/dt=c (V1.28)

Verificamos assim que a esfera de Hubble se afasta do observador a mesma
velocidade que as galaxias que se encontram sobre ela. Assim, a quantidade
de galaxias, ou seja, a quantidade de matéria que permanece dentro da esfera

de Hubble é constante com o tempo.

Ao calcular a distincia ao horizonte de particula, verificamos que o integral
da equacdo (V.7) diverge, isto é, tende para infinito, o que significa que néo
ha horizonte de particula, podendo observar-se todo o Universo.

A existéncia de um horizonte de acontecimentos dependera do tempo de
expansio ser finito ou infinito. Num universo com um parametro de expansdo
a aumentar linearmente com o tempo, o tempo de expansdo disponivel sera,

em principio infinito, ndo existindo, por isso, horizonte de acontecimentos.

Poderemos sempre receber a luz de um objecto, por muito distante que ele

esteja, se deixarmos passar o tempo suficiente.
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V1.2.2.2 Universo de De Sitter

Em 1917, o astronomo holandés Willem De Sitter (1872-1934) publicou trés

trabalhos em que aplica a relatividade geral a cosmologia.

. vy eqe ~ e 20
De Sitter demonstrou a possibilidade de obter novas solugdes estaticas™ da
relatividade geral, com constante cosmologica e sem matéria, entrando em

contradi¢io com o modelo de Einstein.

Willem De Sitter demonstrou que a constante cosmologica permite um
universo em expansio, mesmo nio tendo qualquer matéria (conhecida por
energia de vacuo). As observagdes mostraram que O universo ¢ homogéneo
em escalas de 10 a 100 milhdes de anos luz e maiores. Para escalas menores,
podemos ver estrelas, galaxias e aglomerados de galaxias, contudo, em larga

escala os elementos de volume sdo homogéneos.

De Sitter sugeriu, ainda, que a velocidade de afastamento de objectos
espalhados aleatoriamente no seu universo aumentaria com a distancia. Esta

afirmagdo ficou conhecida como “o efeito de De Sitter”.

O Universo de De Sitter tem o espago plano. Um universo vazio cujo espago
¢ Euclidiano nfio pode conter propriedades estranhas e, se isso acontecer,
entdo, é porque a forga repulsiva, A, ¢ diferente de zero. Isso pode acontecer
se igualarmos a curvatura, k, ¢ a densidade, ambas a zero nas equagdes de

Friedmann — Lemaitre que falaremos adiante.

k=4nGp-H>(q+1) (V1.29)
A= 4aGp-3Hq (VL30)

20 Na realidade, a solugdo encontrada ¢ estaciondria, isto ¢, as suas propriedades ndo
dependem do tempo.
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Obtemos da equagdo (V1.29) :

q=-1 (VL31)

Substituindo (VI.31) na equagdo (V1.30) e atendendo que p = 0, obtém-se:

A= -3H%q (VL32)
H’= A/3q

1
H=(A/3q)? (VL.33)

Assim, estamos perante um universo em expansio em que o valor obtido pela
equagdo (VI.33) serd sempre uma constante, conhecida pela constante de

Hubble.

O efeito da forga repulsiva, A, faz com que o espago expanda munido de um

valor constante de aceleragdo, q =-1.

Este universo ¢ designado, muitas vezes, por universos inflacionarios, ja que
se expandem exponencialmente, isto ¢, o factor de escala pode escrever-se na

forma:
at) = exp [(t-1,)/1,] (V1.34)

onde t, ¢ um tempo caracteristico da expansdo, que nada tem a ver com a

idade do universo. A partir desta variagdo exponencial do factor de escala
concluimos que estes universos podem multiplicar muitas vezes o seu

“tamanho” em intervalos de tempo muito reduzidos.
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Nestes modelos o pardmetro de Hubble mantém-se constante, isto &:

da 1
- VI35
= (VL35)

1
a

Sendo assim, o factor de escala poder-se-a escrever da seguinte maneira

a(t) = exp [H(-1,)] (V1.36)
a
-

L—-—-—-—v-l ter_:po

periodo de

1/
Hubble = (3/A)

Figura VL.8: Variagdo do factor de escala com o tempo num universo de Einstein.

O factor de escala (a) aumenta como mostra a figura VL8 ¢, ainda, se conclui
que o Universo de De Sitter tem ndo s6 um infinito passado como um

infinito futuro, acelerando sempre com uma constante de q =-1.

O Universo de De Sitter assenta num estado estacionario, nele nada varia. As
constantes de Hubble e de desaceleragdo permanecem sempre as mesmas,
assim como, ndo existe qualquer tipo de matéria visto esta, ser diluida pela

expansao.
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Pode-se concluir que:

e O Universo de Einstein contém matéria mas nio movimento;
e O Universo de De Sitter contém movimento mas ndo matéria.

Estes dois Universos s3o o suporte dos modelos cosmologicos.

V1.2.2.3 Universo de Lemaitre

O padre e cosmologo belga Georges-Henri Edouard Lemaitre (1894 — 1966)
foi, provavelmente, o primeiro a propor um modelo especifico para o Big —
Bang em 1927. Foi neste ano que ele publicou o seu maior trabalho sobre a

expansio do universo.

Ele imaginou que todo a matéria, num estado inicial de alta densidade,
pudesse estar concentrada no que ele chamou de “atomo primordial” e, que
este atomo partiu-se em pedagos infinitos, cada um fragmentando cada vez
mais, até formar os atomos. presentes NO UNIVErso, numa enorme fissdo
nuclear.

Sabemos hoje que este modelo ndo pode estar correcto, visto, ndo obedecer as
leis da relatividade e da mecinica quantica, contudo, ele inspirou os modelos

modernos.

Lemaitre adiciona as equagdes cosmologicas, anteriormente desenvolvidas
por Friedmann, a constante cosmologica. Assim, referir-nos-emos a elas
como as equagdes de Friedmann — Lemaitre. Foram varias as solugdes

possiveis que ele obteve
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Figura VL.9: Universo de Lemaitre. Universo fechado contendo a forga repulsiva

A, sendo ela positiva.

Este universo ¢ muito idéntico ao de Einstein, a Gnica diferenca reside na
constante cosmologica, que é ligeiramente superior ao valor escolhido por

Einstein. Portanto, o universo de Lemaitre ndo pode ser estatico.

Ele comega num big bang e tem dois estados de expansdo:

1° estado - a expansdo desacelera devido a forga da gravidade ser maior
do que a forga repulsiva A , aproximando-se lentamente do raio do

universo de Einstein;

2° estado - neste momento, a for¢a de repulsdo torna-se maior do que a
gravidade. O universo expande-se do raio de Einstein, inicialmente de

uma forma lenta e depois aumentando gradualmente.

Concluindo, o universo de Lemaitre comega num big-bang, evolui em
direccdo a uma expansio e, a uma certa altura, hesita ao passar pelo universo
de Einstein. Combina nitidamente com as propriedades dos universos de

Einstein e de De Sitter:
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- éfechado como o universo de Einstein;
- tem repulsio cosmica como ambos 0S Universos;
- debaixo do efeito da repulsio, mais tarde inflaciona numa

expansdo como o universo de De Sitter.

A idade do universo de “hesita¢io de Lemaitre” no 2° estado ¢ maior do que
o periodo de Hubble. Ajustando a constante cosmologica, ela excede um
pouco o valor obtido por Einstein, contudo, o periodo de hesitagdo pode ser

prolongado consideravelmente.

Lemaitre pensou que as galaxias pudessem ser formadas durante o periodo da

hesitagdo.

Mais tarde, em 1960, o seu universo foi revisto com o objectivo de explicar o
porqué do aparecimento dos quasares com desvios para o vermelho de z = 2.
A explicagio deve-se ao facto de pensarem que Os quasares nasciam no
“periodo da hesitagdo”, tendo um desvio para o vermelho de 2. Isto, porque o

raio do universo neste periodo era de 1/3 do seu valor.
Desde essa altura muitos quasares foram descobertos, havendo, hoje menos
enxames com z = 2. Com a descoberta de alguns quasares com z > 2, a

teoria do “periodo de hesitacdo” torna-se menos importante.

A era da hesitagio niio durou muito, levando-nos a interrogar se podemos

prolongar a idade do universo de uma maneira significativa.
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V1.2.2.4 Universo de Eddington

Em 1930, Arthur Eddington (1822-1944) provou que o Universo de Einstein
era instavel. Quando perturbado colapsa ou expande, conforme ilustra na

figura VI.10

r
Universo Expansio
de Einstein

Y

e
g

tempo

Figura VL.10: Universo de Einstein, quando perturbado.

Ao menor sinal, mesmo insignificante que seja, existindo dominio da
gravidade o universo colapsa num Big-Bang durante um periodo de tempo

igual ao da circumnavegagio do tempo.

Por outro lado, se a for¢a repulsiva A domina, o universo inflaciona e
evolui no sentido da expansdo. Por exemplo, ao acendermos um fosforo, ele

ira colapsar, todavia se alguma reacgdo for absorvida, reatara de novo.

A solu¢io de Einstein obedece ao principio cosmologico, que diz que o
Universo é homogéneo e isotropico, isto €, sendo homogéneo, tem a mesma
forma em qualquer ponto do espago e sendo isotropico 0 modelo € o mesmo

em qualquer direcgdo.
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Enquanto Lemaitre era um aficcionado por “big bangs”, talvez por razdes
religiosas, Eddington discordava e, tinha uma ideia completamente diferente
dele. Devido a estas duas ideias, hoje ainda persiste a ideia de dois cultos: os

“bangers” e os “anti-bangers”.

O universo de Eddington existe, inicialmente, por um periodo infinito de
tempo como o mundo estatico de Einstein. Em seguida, devido a uma
perturbagdo acidental, ele desperta de um “longo sono” e comega a expandir.
Primeiramente num estado de Einstein e, depois, trocando mais tarde para o

estado de De Sitter.

Eddington nfo aceitou a existéncia de um universo, inicialmente num estado
estatico como o de Einstein por um longo periodo de tempo, porque o

considerava instavel.

Por outro lado, afirmou a ndio existéncia de galaxias nem de vida neste
periodo de tempo, acordando ser de 10 mil milhdes de anos. Eddington

postulou um passado infinito para ndo aceitar um comego catastrofico.

a4 Universa de expans4o
Eddigton
\-)
; ——
i
Umverso de
Einstein
tempo

Figura VL.11: O universo de Eddington.

Os modelos de Lemaitre e Eddington tém algo em comum: ambos contém a

constante cosmologica que serve de referéncia para o qual tudo ¢ medido.
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Para Eddington, a constante cosmologica determina a estrutura das particulas

e o tamanho do universo.

VL.2.2.5 Universo oscilante

Dé-se este nome a universos que comegam e acabam em big-bangs.

tempo

Figura VI.12: Universo oscilante.

A figura VI.12 mostra-nos que cada ciclo ¢ um pouco maior do que o que lhe
precedeu devido ao crescimento da entropia. Os periodos de expansdo e
contrac¢io sucedem-se repetidamente uns atras dos outros. O universo ja
oscilou um infinito numero de vezes e continuara, no futuro, a oscilar

indefinidamente.

Um universo fechado, que pensamos existir somente por um periodo finito,

adquir um infinito tempo de vida devido as suas continuas reincarnagdes.
Temos, ainda, a considerar que cada periodo de oscilagdo ndo pode ser
exactamente o mesmo do anterior, como determinou Richard Tolman, em

1934.

As estrelas e outras fontes de emissio de radiagdo e, ainda, o numero de

fotdes existentes no espago aumentam lentamente durante cada periodo.
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A entropia num ciclo é um pouco maior do que a entropia do ciclo que o
antecedeu. Podemos concluir que cada bang é um pouco mais quente do que
o anterior devido a entropia aumentar drasticamente. O universo tornar-se -a

mais quente, a__ aumentara lentamente, também, o periodo de cada ciclo ira

aumentar.

Neste momento, a radiagio cosmica a temperatura de, somente, 3 graus ficara
mais quente em ciclos futuros até a altura em que as galaxias ndo puderem
nascer e as estrelas interromperem a sua existéncia. A vida como a

conhecemos ndo existira nestes ciclos no futuro.

No passado, os bangs eram mais frios e uma grande parte do hidrogénio teria
sido convertido em hélio em cada um desses bangs. Caso se formem estrelas,
elas terdo uma vida demasiado curta ao ponto de ndo poderem ter uma

evolugdo biologica.
O motivo de ocuparmos o universo no ciclo presente dever-se- ao niimero
finito de ciclos com vida que o universo em oscilagdo podera ter, vivendo

no6s, em um deles.

Nio temos conhecimento do que acontece num big-bang no seu estado de

elevada densidade, altura em que o universo retoma a sua fase primordial.
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CAPITULO VII

Exercicios Propostos
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VII.1 Temas e caracteristicas gerais dos programas do 3° Ciclo

As disciplinas de Ciéncias Fisico-Quimicas e Ciéncias Naturais fazem parte da area
disciplinar Ciéncias Fisicas e Naturais e tratam conjuntamente ao longo dos 7, 8°ed°

anos do Ensino Basico quatro temas:

1. Terra no Espaco
2. Terra em Transformagdo
3. Sustentabilidade na Terra

4. Viver melhor na Terra

Os quatro temas estdo articulados de acordo com um esquema organizador, em que cada
um deles da lugar a dois conjunto de conteudos: um que diz respeito as Ciéncias
Naturais e o outro as Ciéncias Fisico-Quimicas. Cada tema deve ser explorado pelos
dois conjuntos de conteudos numa perspectiva interdisciplinar, tendo em conta a

interacgdo Ciéncia — Tecnologia — Sociedade — Ambiente.

Neste capitulo so feitas sugestdes de exercicios dos temas 1 e 3.
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VILI.1.1 7°ANO de Escolaridade

Terra no Espaco

O que existe no Universo

Conteudos a desenvolver

¢ O que conhecemos hoje acerca do Universo.

e Abordar conceitos como os de galaxia, estrela, planeta, sistema planetario,
buraco negro, constelagdo, espago “vazio” € quasar.

e Como tem conseguido o Homem explorar o Universo.

e Onde nos encontramos no Universo.

Conteados a articular com os das Ciéncias Naturais

e O que conhecemos hoje acerca do Universo <> Ciéncia como produto da
actividade humana: teorias geocéntrica e heliocéntrica, resultantes do trabalho de
cientistas como Ptolomeu, Copérnico e Galileu.

¢ Onde nos encontramos no Universo <> O que faz da terra um planeta com vida.

e Como tem conseguido o Homem explorar o Universo <> Ciéncia ¢
conhecimento do Universo: as viagens espaciais e suas implicagdes ambientais,

sociais ¢/ ou ambientais.

Competéncias essenciais

e Conhecimento sobre a caracterizagdo do Universo.

¢ Discussio sobre a importancia do avan¢o do conhecimento cientifico e
tecnologico no conhecimento sobre o Universo, o Sistema Solar e a Terra.

e Reconhecimento de que novas ideias geralmente encontram oposigio da parte de

outros individuos e grupos por razdes sociais, politicas ou religiosas.
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Fazer notar que...

O Universo devera ter tido origem numa explosio: o Big Bang.

O Universo ¢ imensamente grande e esta povoado de estrelas, planetas, cometas,
nebulosas. ..

Desde sempre o Homem observou o “céu” e que com o avangar do tempo
inventaram-se e aperfeigoaram-se instrumentos de observagio para estudar o
Universo.

A Terra é um planeta do Sistema Solar que faz parte da Via Lactea, a nossa

galaxia, uma das muitas que constituem o Universo.
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VIIL 1.1.1 Banco de Questdes

(Para resolver os exercicios que se seguem aconselha-se a consultar o capitulo I)

1. Ptolomeu no séc.IT e Copérnico no séc. XVI viam o Universo de maneira
diferente. Compare os seus respectivos modelos de Universo.

R. Ptolomeu considerava no sen modelo que a Terra estaria no centro do Universo. Este
modelo era conbecido por modelo geocéntrico. Mais tarde, Copérnico contraria a decisio
de Ptolomeu ¢ afirma que o centro do Universo ndo era a Terra, mas sim o Sol. A este

modelo ele deu o nome de heliocéntrico.

2. Por que razdo foi tdo importante, para a evolugio da Fisica, a luneta
astronoémica construida por Galileu no séc. XVII?

R A luneta de Galileu permitiu-lhe confirmar experimentalmente que o Sol ocupa, na

realidade, o centro do nosso Sistema Solar.

3. Leia, com atengdo, o seguinte artigo:

“ (...) O astrénomo que pela primeira vez observou este aspecto
surpreendente de Vénus foi Galilen, o primeiro homem a apontar um
telescopio para os céus .Estava-se em finais de 1610 ¢ o cientista italiano
ficoun tdo surpreendido com o que viu como fica hoje uma crianca. (...)
Galileu tinha descoberto que a lua tem montanhas ¢ vales, tal como o nosso
planeta, ¢ essa descoberta tinha destruido a crenga na perfeicio e
imutabilidade dos céus. Galileu tinha também descoberto que Jupiter tem

duas luas que orbitam o planeta, ¢ essa descoberta tinha destruido a crenca na
existéncia de um centro unico do Universo.

Mas Galileu sabia que a revelacio das fases de Vénus scria fatal para a teoria
geocéntrica. Se o planeta tinha fases ndo poderia ser verdade que tanto Vénus
como o Sol sc movessem em esferas cristalinas concéntricas, orbitando o
nosso planeta, como supunha a teoria de Ptolomeu (...).

A tinica teoria capaz de explicar esses factos era a teoria de Copérnico, que
via os planetas em torno do Sol. Por isso, Galileu tinha medo ¢ revelar a sua
descoberta...”

3.1. Transcreva do texto duas frases que descrevam o modelo de Ptolomeu.
R. ...perfeicio e imutabilidade dos céus.

... existéncia de um centro tnico do Universo.
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3.2. Transcreva do texto uma frase que descreva o modelo de Copérnico.

R. ... que via os planetas em 6rbitas em torno do Sol.

3.3. De que outro nome é conhecido o modelo de Copérnico?

Modelo heliocéntrico.

3.4. Porque tinha Galileu tanto medo?

R. A teoria de Copémico tinha sido considerada uma heresia e condenada pela

inquisigdo.

3.5. O que aconteceu a Galileu por ter revelado a sua dscoberta?

Foi julgado ¢ condenado 4 morte pela Inquisi¢do ¢ teve que renegar a sua teoria.

4.  Complete as frases com as seguintes palavras:
Sol; Geocéntrico; luneta astronémica; Universo; elipticas; Terra;

Heliocéntrico; Copérnico; orbitas, gravitacie universal.

4.1. Ptolomeu defendia o modelo ,emquea era
o centro do e que todos os astros giravam a sua volta.
4.2. Copémico defendia o modelo , €m que o erao

centro do Sistema Solar.

4.3. Galileu confirmou experimentalmente a teoria de , efectuando
observa¢des com uma por si proprio
construida.

4.4. Kepler mostrou que as dos planetas sdo

4.5. Newton estabeleceu a Lei da

R. geocéntrico; Terra; Universo; heliocéntrico; Sol; Copémico; luneta

astronomica; orbitas; elipticas; gravitacdo universal.

5. Faga a correspondéncia entre 0 nome de cada cientista e o contributo que ele

deu para o conhecimento do que hoje conhecemos acerca do sistema solar.

A- Copérnico 1- formulou as trés leis fundamentais do
B- Tycho Brahe movimento e a lei fundamental da gravitag@o.
C- Newton 2- foi o primeiro a usar o telescopio para
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8.

D- Galileu observagdes astronomicas e descobriu as fases de

E- Ptolomeu Vénus.
F- Kepler 3- descreveu a visdo geocéntrica do
G- Einstein Universo no Almagesto por volta do ano 150 da
nossa era.
4- observou e registou os movimentos

planetarios, durante mais de 20 anos.

5-  determinou empiricamente as suas trés
leis do movimento planetario a partir de dados
observacionais.

6- publicou um livro em que descreveu o
modelo heliocéntrico dos movimentos
planetarios, que foi publicado em 1543, ano em
que morreu.

7- autor da Teoria da Relatividade.

C,;D,E,B;F, AG.

O que mantém os planetas nas suas Orbitas em volta do Sol?

Uma combinagio do seu movimento em linha recta e do seu movimento na direcgdo do Sol
sob a acgiio da gravidade solar.

O que entende por Principio Cosmologico?

Este principio pressupde que numa escala suficientemente grande o Universo ¢ homogéneo ¢

isotrépico. Em qualquer momento, a distribui¢io de matéria é a mesma em qualquer regido

do espago e o Universo apresenta o mesmo aspecto em todas as direcgbes.

Imagine um baldo repleto de galaxias...agora encha o baldo. ..

(2

O que lhe sugere o enchimento do baldo? Fundamente a sua resposta.
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R.  Sugere um modelo do Universo em expansio. Observa-se que todos os pontos (galdxias) se
afastam cada vez mais, isto &, a separagio entre eles aumenta 4 medida que a pelicula do baldo se

estica.

9.  Defina Cosmologia.

R. E um ramo da Ciéncia relacionado com a origem, estrutura actual, evolugdo e destino final do

Universo.

10. Em que é que os modelos cosmologicos diferem das explicagdes do Universo?

R. Os modelos cosmoldgicos nio atribuem uma causa ou significado sobrenatural aos
acontecimentos fisicos, mas tentam explicar esses acontecimentos usando apenas as leis da

natureza ¢ a matematica.

11. Diga por palavras suas o que entende por Big Bang ou Explosdo Primordial?

R. E uma teoria que explica o inicio do Universo. Este explodiu violentamente €, a partir desse
momento, evoluiu. Esse inicio pensa-se que ocorreu ha cerca de 10 a 20 mil milhdes de anos.
Toda a matéria e radiacdo estavam concentrados, inicialmente, numa imensa bola de fogo, num
estado extremamente quente € denso, a partir do qual o Universo se expandiu rapidamente. Aluz
desta teoria , o Big Bang ¢ conhecido como origem do tempo ¢ do espago.

Apds milhares de anos comegaram-se a formar as galéxias e as estrelas. O Universo continuou a
expandir-se no espago-tempo ¢ as galaxias continuam a afastar-se umas das outras
permanentemente.

Hoje, verificamos que o Universo continua a expandir-se € que as estrelas estdo, ainda, a formar-
-se no seio das galaxias, usando o hidrogénio proveniente do Big Bang. A maior parte dos
astronomos aceitam a descrigdo da teoria do Big Bang para as fases passada e futura do Universo.
As previsdes variam quanto ao futuro, isto ¢, quando o hidrogénio original se esgotar nas estrelas
e, estas deixarem de brilhar.

O destino do Universo serd determinado pela competicfio entre :

e cxpansdo para o exterior,

e compressio para o interior provocada pela for¢a da gravidade.

12.  Que tipos de Universos conhece? Faga uma breve descri¢do de cada um deles.

R. Modele do Universo aberto — Defende que o Universo continuara a expandir-se indifinidamente.
Assim, o Universo que comegou com uma violenta expansdo extraordinariamente quente, morrera

no escuro com um frio suave.

Modelo do Universo fechado — O nosso Universo que comegon com o Big Bang ndo se expandira

para sempre. A gravidade parard a expansdo ¢ obrigara o colapso.
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Actualmente, estamos a observar uma fase de expansio. No futuro, a expansdo tornar-se-a mais lenta
para depois terminar completamente e, entdo, o Universo comegard a contrair-se (Big Crunch).
A medida que se contrai, as galixias aproximar-se-do umas das outras até que a matéria volic a estar

novamente aglomerada num estado demasiado quente e denso.

Modelo do Universo oscilatério- Este Universo defende que depois do Big Crunch ocorrera outro
Big Bang. Sendo assim, nascerd um outro Universo em expansdo a partir da mesma matéria. O

Universo oscilara, entio, para sempre.

13.  Fundamente, devidamente, a teoria do Estado Estacionario.

R. O Universo ndo evolui nem muda no tempo. Ndo houve um inicio no passado € niio havera um
fim no futuro. O Universo passado, presente e futuro ¢ sempre o mesmo. Esta teoria afirma que no
espago vazio ¢ criado permanentemente hidrogénio novo, quantidade suficiente para substituir a
matéria deslocada pelo afastamento das galixias. Porém, nfo explica de onde vem este hidrogénio.
Esta teoria é rejeitada porque contradiz as observagdes. A criagdo de uma massa, uma forma de
energia viola a lei da conservagdo da energia. Esta lei diz-nos que a energia total de um sistema
isolado permanece sempre a mesma. A energia ndo pode ser criada nem destruida, apesar de poder

ocorrer transformagdes dentro do sistema.

14.  Quem foi Edwin Hubble?

R.  Foi um advogado-astronomo. Nasceu nos Estados Unidos da América em Novembro de 1889.
Frequentou as universidades de Oxford e Chicago, nesta dltima licenciou-se em Direito. Desde
cedo foi grande o interesse demonstrado pela matemética e pela astronomia.

Dedicou-se ao estudo das nebulosas e demonstrou que a maioria das galaxias se encontram a
grandes distancias. Trabalhou em observatorios astronémicos entre 1914 e 1919 chegando a
director de um deles. Entre outras coisas, fez descobertas relacionadas com os movimentos ¢
distancias entre as galaxias. Estas descobertas contribuiram para a elaboragéo da teoria que
defende a expansdo do Universo.

Faleceu a 1953 na California.

15. Traduza algebricamente a lei de Hubble. Tenha em atengdo o significado de
cada
um dos simbolos nela contida.

R. A lei traduz-se por:
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sendo:

V = velocidade de recessdo de uma galaxia.

H, = constante de Hubble. Traduz a taxa de expansio do Universo.

D = distancia a que a galdxia se encontra de nos.

16. Indique, aproximadamente, a idade do Universo

R.. Esta compreendida ente os 10 mil milhdes e os 20 mil milhdes de anos.

17. Observe a figura VIL 1. Faga uma descrigdo breve das fases de um Universo

fechado de acordo com a teoria do Big Bang.

{C) PRESENTE  (0) DAQUI A MILNARES

m wicio '::'A‘:g ::':::'“‘ DE NILHOES D¢
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Figura VIL.1: Fases do Universo fechado (ou oscilatorio) (teoria do Big Bang)

R. (A) = Ocorreu o Big Bang.
(B) = As galaxias formaram-se ¢ continuaram a afastar-se.
(C) = Vivemos num Universo em expansio; actualmente, as galaxias afastam-se umas das outras.
(D) = As galdxias parardo.
(E) = O Universo contrair-se-a ¢ as galaxias juntar-se-30 umas as outras.

(F) = A matéria comprimir-se-a e juntar-se-a de novo.

161



12. Suponha que observamos uma galaxia a 500 Mpc de distancia, afastando-se de
nds a uma velocidade de 30 000 km/s. Se a velocidade fosse constante

através do tempo, quando teria iniciado o Big Bang?
R. v=dA
t= 0,0166 Mpc.s/km
Sabendo que:

1 Mpc = 3,09x10" km

entdo:

t = 16 x10° anos
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VIL.1.2 8°ANO de Escolaridade

Sustentabilidade na Terra

Producio e transmissio do som

Conteudos a desenvolver
e Niveis de intensidade sonora.

e Sons produzidos e ouvidos por diferentes receptores.

Contetidos a articular com os das Ciéncias Naturais
e Interacgdes seres vivos —ambiente.
e Poluigdo sonora, fontes de poluigio e consequéncias da poluigdo.
e A poluigdo, nas multiplas formas que pode tomar, constitui uma das

principais causas do desequilibrio dos ecossistemas.

Competéncias essenciais
e Compreender o significado de vibragdo e de onda.
e Caracterizar o som como fenémeno ondulatorio.
e Identificar o significado de comprimento de onda, frequéncia, periodo e

amplitude.

Fazer notar que...

e Ha diferentes tipos de sons e de fontes sonoras.

e A altura de um som tem a ver com a sua frequéncia.

e As caracteristicas e natureza do som.

¢ A intensidade de um som esta relacionada com a amplitude da onda
sonora.

e Os sons audiveis correspondem a uma determinada zona de frequéncias
no espectro sonoro.

e Um som propaga-se em diferentes meios com velocidades diferentes.
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Propriedades e aplicacées da luz

Conteudos a desenvolver
Oqueéaluz.
A luz é fundamental para vermos e comunicarmos informagao.

Espectro electromagnético.

Conteudos a desenvolver com os das Ciéncias Naturais

Interacgdo seres vivos-ambiente.

Factores abioticos, por exemplo, aluz.

Influéncia da luz no desenvolvimento das plantas.

Fluxos de energia e ciclo da matéria, nomeadamente opapel do Sol como

fonte de energia.

Competéncias essenciais
Caracterizar a luz como fenomeno ondulatorio.

Interpretar o espectro electromagnético.

Fazer notar que...

O espectro electromagnético € constituido por todas as radiagdes
electromagnéticas.

As radia¢des electromagnéticas encontram-se no espectro por ordem de
frequéncias.

As radiagdes electromagnéticas n3o necessitam de suporte material para se
propagarem.

As radiagdes electromagnéticas propagam-se no vazio todas a mesma
velocidade (300 000 km/s).

As ondas mecanicas e as ondas electromagnéticas sdo de natureza
diferente, mas a todas elas se associa um comprimento de onda, uma

amplitude, uma frequéncia e um perfodo.
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VIL1.2.1 Banco de Questdes

(Para resolver os exercicios que se seguem aconselha-se a consultar o capitulo I)

1. A maior parte da nossa informagao sobre o Universo tem sido obtida através
da analise da luz. Com base nesta afirmag@o, defina o conceito de luz
evidenciando a expansdo do Universo.

R. A luz das galixias distantes ¢ desviada para comprimentos de onda que, no espectro
electromagnético, estio para o lado do vermetho, um fenémeno chamado “desvio para o
vermelho”. Quanto mais longe estiver a galaxia, maior serd esse desvio. As galaxias

distantes estiio a afastar-se uniformemente de nds, assim como umas das outras.

2. Ao olharmos para uma estrela verificamos a existéncia de energia.

-]

Pt

i

W

FONTE RECEPTOR

nn

Figura VIL.2 Visualizagdo de uma onda de luz.

2.1. O que transporta uma onda de luz?

R. Transporta a energia de cargas eléctricas aceleradas proveniente das estrelas para as cargas
eléctricas na retina do nosso olho.

2.2. Da figura VIL2 identifique:

2.2.1. afonte; R. Aestrela.
2.2.2. o receptor R. A retina do nosso olho.
3. Sabendo que a frequéncia, f, é o nuimero de vibragdes completas por

segundo, medida em unidades Hz, faga uma analise cuidada quando existe:
3.1. um afastamento relativo entre a fonte e o receptor;
R. Significa que a frequéncia, f, da radiagio electromagnética emitida pela fonte, atinja o

receptor com um valor f ' que ¢ sempre menor que o emitido. Por isso, se diz que havendo
um afastamento relativo entre a fonte e o receptor, a radia¢do emitida pelo primeiro chegard

ao segundo desviada para o vermetho.
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3.2

4.1.

4.2

Uma aproximagao relativa entre a fonte e o receptor.

R. O valor da frequéncia, f ', recebida pelo receptor € sempre maior que a frequéncia, f, que

havia sido emitida pelo emissor. Podemos, entdo, afirmar que ocorre desvio para o azul na
radiagiio emitida pela fonte.

“ Na realidade, tanto a frequéncia, f, como o comprimento de onda, A, de uma

dada radia¢do electromagnética podem variar, desde que se mantenha a condigdo

de que o seu produto seja igual a velocidade da luz, c, tanto no ar como no

vazio, isto €, de 300 000 000 m/s. ...”

Traduza por uma equagado o que acabou de ler relativamente aos pardmetros em

causa.

C=Af em que:
C
L = comprimento de onda

velocidade da Iuz

I

f = frequéncia

Como se designa a essa variagdo, na radiagdo electromagnética, de frequéncia e,
consequentemente, do comprimento de onda que resulta do movimento relativo
entre a fonte e o receptor.

Designa-se por efeito de Doppler aplicado a luz

O que entende por espectro electromagnético?

E o conjunto das ondas electromagnéticas ordenadas segundo os seus comprimentos de onda.

Por que motivo as ondas electromagnéticas, de todos os comprimentos de onda,

sdo importantes para os astronomos?

Porque todas elas trazem informagdes sobre as fontes que as emitiram.

Comente a seguinte afirmagio: “ A observagdo das estrelas é uma forma de ver

como o Universo era ha muitos anos”.

A luz das estrelas ¢ irradiada por cargas eléctricas nelas existentes . As ondas luminosas
transportam energia até aos nossos olhos. As ondas luminosas viajam demasiado depressa, cerca
de 300 000 000 m por segundo. Contudo, como as estrelas estdo afastadas da Terra milhdes ¢
milhdes de quilometros, a viagem demora muito tempo. Sendo assim, vemos as estrelas como

eram hi muitos anos, quando a luz iniciou a sua viagem para a Terra.
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8.  Indique as principais regides do espectro electromagnético, desde as ondas de
menor comprimento de onda ( energia mais elevada ) as de maior comprimento
de onda ( energia mais baixa ).

R. Radiagio cosmica, raios gama (v ), raios X, radiacio ultravioleta, luz visivel, radiagdo
infravermelha, microondas ¢ ondas de radio.

9. O que existe em comum entre todas as ondas electromagnéticas?

R. Todas as ondas electromagnéticas viajam pelo espago vazio a mesma velocidade, a velocidade da
luz, cerca de 300 000 000 m/s.

10.  Escreva a formula que relaciona o comprimento de onda com a frequéncia da
mesma.

R. C=Af Em que:
C = Velocidade da luz.
A = comprimento de uma onda.

f = frequéncia de uma onda.

11. Suponha que observa uma estrela azulada e outra avermelhada. Diga qual é a
mais quente fundamentando convenientemente.

R. A estrela azulada ¢ a mais quente. Quanto mais curto é o comprimento de onda da radiagdio a que
estrela emite o seu maximo de luz, mais quente € a estrela. A luz azul tem um comprimento de

onda mais curto que a luz vermelha ( mais fria, constituida por ondas com menor frequéncia ).

12. Afigura VIL.3 apresenta a curva de radiagdo do Sol.

Enercia
Sol
Plon imlor lrilhal
L N
U
Visfed inkiurmeiio| =
2008 000 00 6000 1000 1200 14380
Longos
Curtos

Comprimentos de onda (angstrom)

Figura VIL3 A curva de radiagéo do Sol
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12.1.

12.2.

12.3.

13.

Como interpreta a curva de radiagéio do Sol?

Ela mostra a quantidade de energia que um corpo irradia nos diferentes comprimentos de
onda.

Em que comprimentos de onda o Sol irradia mais intensamente?

No visivel.

A quantidade total de energia que o Sol irradia no dominio da luz visivel é
(maior, menor) do que a que irradia fora dessa regido.

menor.

Descreva a evidéncia de que o Universo est4d em expansio.

A luz das galaxias distantes ¢ desviada para comprimentos de onda que, no espectro
electromagnético, estio para o lado do vermelho, um fenémeno chamado “ desvio para o
vermelho”. Quanto mais longe esta a galaxia, maior ¢ esse desvio. As galaxias distantes estéo

a afastar-se uniformemente de nds e umas das outras.

168



VIL.1.3 12° Ano de Escolaridade

Objectivos
Interacgao gravitacional

e Teoria geocéntrica de Ptolomeu.

e Teoria heliocéntrica de Copérnico.

e Leis da cinematica do sistema solar - Leis de Kepler.

e Passos fundamentais que conduziram Newton a formulagio da Lei da
Gravitagdo Universal.

e Lei da Gravitagdo Universal.
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VIL1.3.1 Banco de Questoes

(Aconselha-se a ler o capitulo II como auxilio na resolugdo das questdes seguintes)

1. Sabe-se que o sistema solar roda em torno do centro da nossa galaxia com

1

uma velocidade de cerca de 3 x 10° ms™ e a uma distancia do centro da mesma

de 3 x10% m ( valores obtidos com base em estudos espectrais ¢ no efeito de
Doppler). Calcule a aceleragio do referencial de Copérnico e tire conclusdes desse

valor.

2

2 5 -1 )2

v 3x10° ms _

; A - ) 3x10 " ms
R, 3x10" m

2. Dois satélites de massas diferentes gravitam a volta da Terra em

trajectorias circulares de igual raio. Podemos afirmar que:

2.1. O satélite de maior massa tem maior periodo.
2.2, O satélite de menor massa tem maior velocidade.
23. Os dois satélites tém igual acelerag@o.

24. Os dois satélites tém igual energia cinética.

R: A afirmagio verdadeira é a 2.3 porque : a for¢a gravitica imprime ao satélite aceleragdo
normal:
GM,m, GM,

Fg=ma, —

a, so depende da massa da Terra e do raio da 6rbita que € o mesmo.
e A afirmagio A ¢ falsa , pois o periodo s6 depende do raio da 6rbita que é o mesmo
(T? = kR?).

27R
e A afirmacio B é falsa , pois v= T

1
e A afirmagdo D ¢ falsa, pois E = E mv’ depende da massa ja que avelocidade é a

mesma.
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3. Um satélite de massa 500 kg descreve, em volta da Terra, uma orbita

circular de raio 4,2 x 10* km. Considere o sistema satélite — Terra isolado e a massa da

Terra 6,0x10** kg. Determine a energia mecinica do satélite na referida orbita.

GM ,m, GM
R: F,=F, — —I;— — V= %
1, 1 GM, GM , m,
E ,=—mv: = —m =
2 2 R 2R
GM , m,
E, = -
s R

E, = E, +E, = 2,4x10°]

g

4. Um satélite descreve uma Orbita circular, de raio R, a volta da Terra com

velocidade de modulo v,. O mesmo satélite move-se com velocidade v,, quando

disposto a descrever uma oOrbita circular de igual raio, em torno da Lua. Considere a
massa da Terra 81 vezes superior a da Lua.

NaTerra: V, = GM%

Na Lua: v, = GM%{

5. Considere o sistema Terra — Lua. Admita que a orbita descrita pela Lua

em torno da Terra € circular. Nestas condigdes, podemos afirmar:

5.1. A distancia entre o centro de massa do sistema Terra — Lua e o cenytro
de massa da Terra ¢ variavel.
5.2.

O potencial gravitico terrestre num ponto da 6rbita da Lua é positivo.
5.3.

O moédulo do campo gravitico criado pela Terra € igual ao modulo do

campo gravitico criado pela Lua, em qualquer ponto equidistante dos dois planetas.
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5.4. A energia potencial gravitica do sistema 7erra — Lua mantém-se

constante.

Seleccione a alternativa correcta.

R: 5.4. A energia potencial gravitica do sistema Terra — Lua € constante, pois:
M, m,

r

E,=-G

Onde 1, que ¢ a distancia que scpara os dois planetas, é constante, visto que a Orbita

descrita pela Lua em tomo da Terra é circular.

Um satélite artificial, de massa 5,0 kg, descreve uma orbita circular em torno da

Terra a uma altura igual ao raio desta .

Considere m,= 598 x 10*kg , r,= 6,37 x 10°m e G=

6,67x10 "'"Nm’kg .

5.1.  Calcule a energia mecanica do sistema 7erra + satélite.

5.2. Determine a energia cinética fornecida ao satélite, a superficie da Terra, para
o colocar em orbita.

5.3. Mostre que a velocidade de escape do satélite, a superficie da Terra, é

independente da sua massa

R: 5.1 E, =E,+E,

mm 1
E = -G——+—m* )

m

r
Quando um satélite descreve uma orbita circular, a resultante das

forgas € centripeta.

2
v m.m
F =F = m—=G -~

2 _ m T
. =Fg v =G— ()
r r r
Substituindo (2) na expressdo (1) e posteriormente substituindo pelos respectivos valores obtém-se:

E, =- 78310"°J

172



5.2, Como o campo gravitacional é um campo conservativo, a energia mecinica do
sistema Terra+satélite € constante.

EmozEm
m,m

E, *E,=E, e £,,=-G
rr

E, = 3313x10" 1.
0

E,=23510"]

5.3.A velocidade de escape, v ,, ¢ a velocidade minima com que o satélite abandona a superficie da

Terra, de modo a ndo ficar submetido a acgio do campo gravitico por esta criado.
Como o satélite ndo fica submetido a acgdo do campo gravitico e a velocidade que lhe foi
comunicada a superficie da Terra é minima, conclui-se que a energia mecanica do sistema Terra

+satélite, E, , é nula.

Pela lei da Conservagio da Energia Mecanica, E,, =E .

E,Z +E_=E < -E_=E

Po % m Po o
1 m,m -
Emve2 =G—-L & v, =112x10%ms™
r

r

A velocidade de escape ndo depende da massa do satélite, depende apenas das caracteristicas do
planeta de onde ¢ langado.

173



Conclusao

Penso ter atingido os objectivos a que me propus com este projecto que constitiu a
minha dissertagdo, fazendo uma viagem ao longo dos tempos, desde a altura em que o

termo cosmologia niio era conhecido como tal, até aos nossos dias.

Pretendi que este trabalho fosse uma fonte de informagdo a um nivel introdutorio, e
acessivel a professores do ensino basico e secundario, no qual, para além da
fundamentacdo teodrica e descritiva, que penso ser apropriada, apresento exemplos que
pretendem conduzir os professores no seu processo de pesquisa, no sentido de
encontrarem as melhores abordagens a temas que podem ser motivadores para os alunos

reais que sdo os seus.

Admito que, da maneira como os assuntos estdo tratados e apresentados, poderdo
constituir uma estimulante fonte de reflexdo, e estar na origem de um dialogo que
podera ser certamente muito produtivo, com formas diferentes de conceptualizar e

praticar o trabalho pedagogico.
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