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RESUMO

Este trabalho de concluséo de curso é resultadonaepesquisa bibliografica a qual analisa
como o estudo com Supernovas Tipo la levaram aguEzsiores a concluir que o Universo
esta se expandindo aceleradamente. Para istmdigpensavel revisarmos alguns conceitos
relevantes no estudo da Cosmologia Moderna, a:salddodelo Padrdo da Cosmologia e as
técnicas de estimativas de distancia que permitimimeras descobertas a respeito da
evolucdo do Universo. Neste sentido, buscamos @engder como Hubble e outros
obtiveram resultados importantes acerca da expahsddniverso, em 1929, como foram
levados a crer que a expanséo desacelerava, assimtambém, a descoberta da expanséao
acelerada do Universo, em 1998, por dois grup&sipernova Cosmology ProjexioHigh -

Z Supernova Search Team

Palavras-chave:Cosmologia Moderna. Expansao acelerada do UnivBrgzernovas Tipo la.



ABSTRAT

In this work we performed a literature search whemalyzes how the observations of
Supernovae Type la observations led the researdioersonclude that the Universe is

expanding rapidly. For this, it was essential teige some relevant concepts in the Modern
Cosmology study, namely: the standard cosmologivadlel and the techniques of distance
estimates that enabled numerous discoveries aheugvolution. In this sense, we describe
how E. Hubble and others obtained important resldtsut the Universe in 1929, as they were
led to believe that expansion was slowed, as welltree discovery of the accelerating

expansion of the universe in 1998 by two groups,Sbpernova Cosmology Project and High-

Z Supernova Search Team.

Keywords: Modern Cosmology. Accelerating expansion of théveirse. Supernovae Type la.
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1 INTRODUCAO

Até meados da década de 1920 a expansédo do Unararsiesconhecida. Na verdade,
acreditava-se até o inicio do século XX que esteestaticd. O cientista alemé&o, Albert
Einstein (1879-1955), propds o primeiro modelo calsigico relativista que, segundo este, 0
Universo deveria se comportar desta forma (WAGAX®. 158).

No entanto, quando ele percebeu que suas equag@asgo da Teoria da Relatividade
Geral (TRG) sugeriam que o Universo deveria se rekpau colapsar, ele introduziu nestas
um termo, a constante cosmoldgica, de acao repudsgravidade, com a finalidade de sempre
estabilizar o seu modelo.

Contudo, o fisico russo, A. A. Friedmann (1922 &€4)9obteve um conjunto de
solugcbes para as equacdes de Einstein, no quad lkapiossibilidade de um Universo em
expansao (BUSTI, 2009; DELBEM, 2010; KEPLER, 201MVAGA, 2005).
Independentemente de Friedmann, o astronomo b€lgarge Lemaitre obteve em 1927
solucdes para as equacdes da TRG que eram eqtegabes) deste primeiro. Entretanto, ele
buscou uma interpretacédo fisica para os seus aidsslte seu trabalho foi mais bem recebido.
Algo equivalente a Lei de Hubble ja se encontraasentrabalho (HENRIQUE e SILVA, 2007,
p. 19). Ele chegou, inclusive, a estimar a constaguivalente a de Hubble, obtendo um valor
aproximadamente igual ao que Hubble descobririteposmente.

Além de Friedmann e Lemaitre, o holandés WillemSdeer (1872-1935) propbs, a
partir da TRG em 1917, um modelo alternativo ao Hilestein: este possuia geometria
euclidiana, isto €, era plano, e em expansao (CQ3U88, p. 233). Conforme indica Delbem
(2010), os modelos de Einstein e de Sitter diferEnseguinte forma: enquanto o do primeiro
era matéria sem movimento, o do segundo era mouins&m matéria.

Paralelamente as descobertas tedricas que vinhamteaendo, um conjunto de
observacdes importantes estavam sendo realizadastpdnomos como Vesto Slipher, Milton
Humanson, Edwin Hubble e outros que reforcarianmandica expansionista do Universo.

Para que a expansao do Universo fosse detectadadessario o desenvolvimento de
métodos de determinacdo de distancias consisteR@® iSSO 0s astrobnomos buscaram
observar objetos extremamente luminosos que semisemo indicadores de distancia, como

as Cefeidas por exemplo. Sendo assim, a presersguipa busca descobrir como as

1 4 . . . . e . .
Com estatico nos referimos ao Universo em grande escala, assim podem existir movimentos locais.
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Supernovas Tipo la (SN la), Velas-Padréo, postbdim a descoberta da expanséo acelerada
do Universo.
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2 A COSMOLOGIA MODERNA

A Cosmologia Moderna surge ap0s a publicagcadbRia em 1915, a qual possibilitou
obter resultados indispensaveis para o entendinsuéb do Universo. Ela foi o estopim para
desenvolvimento do modelo dgig Bang o qual € o que melhor descreve a dinamica
cosmolégica atual, sendo conhecido como Modelo &®ada Cosmologfa(MPC), com
alicerces teoricos ancorados no Principio Cosmoddgi na Teoria da Relatividade Geral
(TRG), estando observacionalmente, sustentado pans#o do Universo (Hubble, 1929),
nucleossintese primordial, Radiacdo CoOsmica de d-URLCF) e formacdo de grandes
estruturas no Universo, tal como galéaxias (VELASQ@UORIBIO, 2007, p. 7).

O principio cosmolégico — o0 qual é uma interedb do Principio Copernicahe,
afirma que em uma determinada época o Universomiéita de aspecto seja qual for o ponto
de observacdo, assim quaisquer que forem os olkseesgverdo as mesmas quantidades
cosmoldgicas (BUSTI, 2009; RIBEIRO, 1994).

Logo o Universo é, em larga escala, homogéna@ganta as mesmas caracteristicas,
como densidade e temperatura, em qualquer pornso)répico (igual em todas as direcdes).
Este principio foi utilizado por Einstein em sua@Rmas foi em meados de 1930 com
Edward A. Milne que este teve a sua definicdo giDBLBEM, 2010, p. 48). Hoje acredita-
se que em escalas acima de maiores~<q@®Mpc é uma excelente aproximacdo considerar
que o Universo é isotropico e homogéneo (VELASQUEIRIBIO, 2007, p. 8).

2.1 O MODELO PADRAO DA COSMOLOGIA

O MPC encontra-se fundamentado na fisica atdmigantegca, nuclear, de particulas
elementares e gravitacional. Este modelo é o aedéiBig Bang(ou grande exploséo), nome
pejorativo concebido por Fred Hoyle, defensor deaugoria alternativa aBig Bang que
sugeria o Modelo do Estado Estacionario (WAGA, 2@09.62)..

A teoria doBig Bangteve muitas contribuicbes de fisicos nuclearesmoc@eorge

Antonovich Gamow, Asher Alpher e Robert Herman, qatraram suas pesquisas no

2 A Cosmologia é a ciéncia que estuda a origemytesssr, composicéo e evolucdo do Universo Qmsmos
Universo em grego).
® O Principio Copernicano foi proposto por Nicolanp@rnico (1473-1543) e afirma n&o haverem pontos

privilegiados no Universo.
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Universo primordial. Para Henrique e Silva (2008)modelo doBig Bangpassou a ser
denominado de Modelo Padrdo da Cosmologia, o quasyd dados observacionais

importantes.

Com o tempo a teoria de Gamow recebeu contribuigéenuitos outros cientistas,
e passou a ser conhecida como o Modelo Padrao stadkmgia, que hoje é o mais
aceito na comunidade cientifica. E embasado paos/atados observacionais,
sendo que 0s mais importantes, os chamados “piBaesosmologia moderna”
seriam: a expansao do Universo, a abundancia aeeptes leves (hidrogénio,
hélio, deutério e litio), e a Radiagdo Cosmica dadé (HENRIQUE e SILVA,
20009, p. 8).
O Universo primordial foi dominado por radia¢&@dns, neutrinos etc.), logo em seus

primérdios este seria quente, esfriando devidopamséo. Antes que este esfriasse até cerca
de 3.000 K, os fétons, que possuiam um livre camimigdio muito curto, impediam os
elétrons de combinar-se com os protons para foor&omo de hidrogénio, pois possuiam
energia superior a de ligacdo do a4tomo de hidrogénisaber: 13,6 eV (WAGA, 2005, p.
165).

Ao atingir tal temperatura, ha cerca de 380.000saos fotons ndo possuiam mais
energia suficiente para impedir a formacdo dos @sorde hidrogénio de modo que
comecaram a vagar livremente pelo Universo, sermardgir com a matéria, de forma
homogénea e isotrOpica. Esta fase € denominadambétacdo ou desacoplamento
(KEPLER, 2011, p. 631). A partir de entdo, estdsrf® constituem a RCF, prevista pelo
modelo daBig Bang

A temperatura que esta radiacao teria hoje foutzada em 1948 por Alpher e Herman,
0S quais obtiveram o valor de 5K (o valor aceit@bmhente é algo préxime: 3K). Em 1964
a RCF foi detectada por Penzias e Wilson (MARQUER?, p. 46).

2.2 TEORIA DA RELATIVIDADE GERAL

Cerca de dez anos ap0s a publicacdo de sua TeoRalatividade Especial (TRE) em
1905, que unificou os conceitos de espaco e témmssa e energia, Einstein desenvolveu
uma teoria ainda mais inusitada, a qual incorpom@s/afeitos gravitacionais a sua teoria

anterior.

A teoria da gravitacdo de Einstein consistia nurearia totalmente nova da
gravitacdo, no qual a gravidade era um efeito gétwoédo espaco-tempo ocasionado pela

matéria e energia nele presentes.

“Esta unificacdo é denominada continuo espaco-tempo.
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Nela o principio da relatividade é generalizadoap&sdos os observadores,
independentemente de seu estado de movimento: uag@ss que descrevem o
movimento dos corpos sob a influéncia de um canpwitgcional sdo idénticas
para todos os referenciais, inclusive aqueles cejpss sdo curvos ou torcidos
(BEM-DOV, 1996, p. 125).

Esta teoria inaugurou um novo cenario na fisicaa uaz que:

Com a publicacdo, em 1916, das equacdes de canguitagional, e como
consequéncia a TRG, Albert Einstein ndo sé consfruj uma nova teoria fisica
para o tratamento de fendbmenos gravitacionais, dambém estabeleceu as bases
de uma nova disciplina fisica, a cosmologia, a gagbropde a estudar a fisica do
Universo [...] uma entidade fisica Unica [...] (BIRO e VIDEIRA, 2004, p. 520).

Todavia, a motivacdo de Einstein para desenvav@RG foi o fato de haver um
desacordo entre a interacao instantanea da grawitagwtoniana e a TRE, pois até entdo a
teoria classica da gravitacdo ndo havia tido dosflentre as predicdes e as observacdes
(CATTANI, 1998, p. 28), exceto o fato de esta @wh&do ao explicar as irregularidades na
6rbita do planeta MercUri@ outras falhas aparentemente corriqueiras. Nm&ntanos antes
um episodio semelhante havia permitido a Urban leerigr descobrir o planeta Netuno,
utilizando para isto, a teoria classica da gra@itae por isso o problema da precessdo do
periélio de Mercurio foi atribuida a existéncia kipotético planeta Vulcano (MATSAS e
VANZELLA, 2008, p. 41), o qual nunca foi descoberto

Por outro lado, a TRG obteve éxito no tratamelat@rbita de Mercurio (ARTHURY
e PEDUZZI, 2013, p. 5), assim como também em outstes classicos, consolidando-se

finalmente como teoria fisica mais consistenteajnewtoniana da gravitagcao.
A TRE de Einstein possui elemento de linha despela métrica de Minkowski:
ds? = dt? — dx? — dy? — dz?, (2.1)
a qual pode ser reescrita compactamente como (B2809, p.34):
ds® =1, dx*dx”, (2.2)

em quen,, = diag(1,—1,—1,—1) € a métrica do espaco-tempo planox‘e sdao as
coordenadas espaco-temporais. A quantidade® um invariante para qualquer sistema de
referéncia inercial.

Galileu no seu estudo sobre o0 movimento de quesl@alpos ja havia mostrado que a
massa do objeto sujeito a acdo de um campo greritdmao tinha influéncia sobre sua a

trajetdria, logo todos os corpos sujeitos as imitigs de um campo gravitacional se deslocam

®> O planeta Mercurio avanca cerca de 43” de araosgoulo, nunca completando totalmente a elipssude

orbita.
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da mesma maneira, desde que, como aponta Landdéchéz (2004), as condi¢des iniciais
sejam as mesmas. Segundo Cattani (1998), a pasite dresultado Newton inferiu a

equivaléncia entre massa inercial e gravitacioA#m disso,

Esta propriedade dos campos gravitacionais pergstabelecer uma analogia
essencial entre 0 movimento dos corpos num cangdgtgcional € 0 movimento
dos corpos que, apesar de ndo estarem sujeito$ica B¢ um campo externo
qualquer, estao referidos a um sistema de referémid-inercial (LANDAU e

LIFCHITZ, 2004, p. 294).

Tal propriedade de que o movimento em referenciagsinerciais ocorre da mesma
maneira que em referenciais sob influéncia de camgpavitacionais € denominada Principio
da Equivaléncia, o qual resulta de uma experiémaatal realizada por Einstein em 1907,
que o levou a TRG (HALLIDAY, 2009, p. 45).

Por definicdo, um referencial ndo-inercial (ou awsdo) € aquele no qual existem
forcas ficticia§ (BARCELOS NETO, 2004, p. 10) ou, por outro ladegsndo Falciano
(2009), um referencial inercial é aquele no qual eéiste nenhum tipo de forca, ou seja, séo
referenciais que estdo parados ou em movimeninesetiuniforme em relacdo a um outro

referencial inercial. Para Resnick (1971), do ppimcda equivaléncia,

Einstein assinalou que segue-se que ndo podenavsdfalaceleracdo absoluta de
um sistema de referéncia, e sim somente da rajaxatamente seguiu da teoria
especial da Relatividade que ndo podemos falareffacidade absoluta de um
sistema de referéncia, e sim somente da relatiZ8RCK, Robert, 1971, p. 228).

Portanto, para admitir-se os efeitos gravitaciomgisa a métrica, se faz necessario
empregar-se uma meétrica que forneca as propriedattiesecas do espaco-tempo, e este foi
um dos pontos de partida de Einstein, o qual assgoe o espaco-tempo — considerando 0s
efeitos gravitacionais —, é curvo quadridimensigie@ahanniano, de modo que o elemento de
linha para o espago-tempo pode ser expresso pof {8MI, 1998; FABRIS e VELTEN,
2012):

ds? = g,,dx*dx”, (2.3)
sendog,,, 0 tensor métrico.

Note-se que quando 0 espago-tempo em questdo@ ohi@nsor métrico assume 0s
valores diagonaig,, = —g11 = —922 = —9g33 = 1 (JACKSON, 1983, p. 412)mas para

espacos-tempo curvos, este tensor assume outoyses;atomo sera visto posteriormente.

® Forcas ficticias séo forcas que existem apenasfarencial acelerado em questdo, como a forcaifueya, de

Coriolis, etc.
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A Equacao (2.3) é também chamadard#rica de Riemanre os indiceg ev variam
de 0 a 3 (uma coordenada temporal e trés espasiamsjo (2.2) um caso particular de (2.3).
A partir das consideracdes citadas e do princi@ocdvariancia, que propde a
equivaléncia entre a forma das leis fisicas diteesistemas de coordenadas (DELBEM,
2010, p. 116), Einstein chegou a Equacdo de camporgaciona a geometria do espaco-

tempo com o conteddo de matéria-energia:

1 8nG
GMV = RHV - EguvR = C—4Tuv, (24)

ondeG,, € o tensor de EinsteiR,, € o tensor de Riemang,, € o tensor métrico, que pode

representar o espago-tempo¢ o escalar de Ricd,, € o tensor energia-momento e a razao
8nG . . .
—+ € a constante de Einstein.

O lado esquerdo de (2.4) esta relacionado a gelantEtrespaco-tempo, enquanto o
lado direito ao conteido de matéria e energiaadesina € possivel concluir que a geometria
do espaco-tempo € modificada na presenca de matéigia.

A partir de suas Equacbes de campo, e considetandm o principio cosmoldgico,
Einstein obteve um modelo cosmolédigausitado: o Universo ndo poderia ser estatido, is
€, haveria um colapso gravitacional ou uma expanséao

Segundo Delbem (2010), o problema de um modelo rdeetso estatico era devido
ao fato de que a TRG mostrava que modelos conteradéria ndo poderiam ser estaticos.
Desta forma, por ndo haver até entdo evidénciasnadisonais que sugerissem um Universo
ndo-estatico, ele adicionou em suas equacdes deocam termo que teria acdo oposta a
gravidade, denominado constante cosmologita &nulando os efeitos gravitacionais que
afetassem a estabilidade do Universo.

Se esta constante fosse diferente de zero, o Yoiastatico contendo matéria ndo
colapsaria sob sua propria gravidade (DELBEM, 2@l344). Como destaca Costa (2008),
Einstein introduziu uma forcga artificial em suasi@gpes de campo para conservar a visao do

Universo de sua época:

Para adequar seu modelo a visdo da época antsritasaobertas de Hubble sobre
a expansdo, o modelo era estacionario, sem expans@m a introducdo de uma
forca artificial representada pdre denominada constante cosmolégica, cuja
finalidade era contrabalancear a forca da gravidagetenderia a atrair o Universo
como um todo (COSTA, 2008, p. 233).

Assim seu Universo seria homogéneo e isotrépion) curvatura espacial positiva,
finito (todavia sem fronteirdse estatico (BEM-DOV, 1996, p. 126). Conforme W#2R05):

" O modelo proposto por Einstein é consideradomgirb modelo cosmolégico relativista.
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Einstein acreditava que seu modelo possuia as réeguvirtudes: 1) podia
relacionar a massa do Universo com a constante atégioa, 0o que estava de
acordo com o principio de Math2) mostrou ser possivel construir um modelo
cosmolégico consistente com a relatividade gerplacdeditava ser este imico
modelo com essas caracteristicas (WAGA, 20055@). 1

Com o emprego da constante cosmologica, (2.4)teesu:

8nG

Guv + Aguv = C—4le. (25)

A constante cosmoldgica, ou “o0 maior erro” de Eirstpode ter um papel importante
na histéria do Universo, sendo uma forte candidatamponente exotica denominada energia
escura, responsavel pela expansédo acelerada derkmivcomo veremos de maneira mais

aprofundada no Capitulo 4.

Contudo, desde o final da década de 1920, sabaese gniverso estd em expansao, e
que esta ocorre de forma homogénea e isotropicapodando com o principio cosmoldgico.
Neste sentido, para construir-se um modelo cosroadgpnsistente € necesséario adotar-se
gue o Universo deva ser espacialmente homogérmmpio e em expansao.

Assim, para aplicar-se a Equacdo de campo na negicala possivel, isto €, na
descri¢cdo do Universo como um todo, devemos utiizanétrica de FLRW, que satisfaz este
principio, pois a geometria que descreve um Unive&xan estas caracteristicas e que se
expande é definida por essa métrica (FABRIS e VBILTE12, p. 2), em que o elemento de

linha é dado, genericamente, por:
2 2 2 d‘l"z 2 2 2 2 2
ds® =dt* —a(t) m+r do* + rsen“0d¢p-|. (2.6)
Em que rf e sdo coordenadas esféricas comoveis e a(t) é odatescala, quantidade que
mede distancias fisicas no Universo. Além di#se, constante de curvatura que pode ser:

k = 0 (Universo plano) ok = +1 (Universo fechado) ok = —1 (Universo hiperbalico).
Por outro lado,

dx® = dt; dx' = dr; dx? = dO; dx3 = d¢. (2.7)
Logo, comparando (2.3) com (2.6), e adotando ggye= 0 parau # v e gy, # 0 parau =

v, percebemos qug,, € a seguinte matriz 4x4.

Se um raio de luz fosse emitido por alguém e urgddemMpo transcorresse, 0 emissor veria essea@mar
porque o Universo é fechado, mas ndo existem frastede modo que esse raio de luz ndo encontraria
obstaculo algum como sendo o limite do Universo.

° O principio de Mach prop&e que o movimento terag@b com a matéria total do Universo.
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1 0 0 0
I |
G =" T—lr? 0 0 (2.8)
0 0 —a?r? 0
0 0 0 —a’r?sen?o

Note-se que o0 tensor métrico ndo assume 0s mesalmey para quando o0 espaco-

tempo é chato, e que este depende do fator dexesdal curvatura.

2.3 EQUACOES DE FRIEDMANN

Para descrever a dinamica do Universo € fundamsaib@lr como o fator de escal@)
e outras quantidades variam com o tempo. As egeai®Eeriedmann sao obtidas da Equacao
de Einstein, (2.5), para a métrica de FLRW, tendovista um fluido perfeito para o tensor de

energia-momento, sendo dadas por:

a? 3k
8nGp +A=3—+—, (2.9)
e
8nGP — A = Zd @ _k 2.10
T - "a a? a? (2.10)

em gue o ponto representa a derivada com relactsmgm.
E possivel manipular as Equacbes (2.9) e (2.10h mduter-se a Equacio de
conservacao local de energia, diferenciando a jmancem respeito ao tempo e combinando-

a com a segunda, o que nos fornece, portanto:
a
p+3(p+p)5= 0. (2.11)

Para solucionarmos (2.11), obtendo a densidadenelglia como funcéo do fator de
escala, é necessario descobrir como a densidaéeeatgigo e a pressap relacionam-se.
Logo, precisamos de uma Equacgao de estado queorsatensidade e press@os= p(p), a
partir das distribuicdes e outras caracteristioasuioh gas. Geralmente em Cosmologia a
matéria e a radiacdo tém condicdes fisicas nass quapressdo e a densidade estdo

relacionadas pela seguinte relacao linear:
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p = wp, (2.12)

sendow uma constante que assume valores distintos padmgl conforme as caracteristicas

conforme as suas caracteristicas.

Como a Equacdo de estado, para a maioria dos dluddointeresse cosmoldgico,
assume a forma de (2.12), é possivel integrar \X&fin problema algum, fornecendo a
solucéo genérica:

o 3(1+®)
p=n(7) (213)

A Equacao (2.13), conhecida como Equacéao do Flyielonite compreender como se
comporta a densidade de alguns fluidos de inteessseosmologia, e o termo permite-nos
obter como a densidade de energia relaciona-se acqmessao. A matéria, por exemplo,
comporta-se como poeira, tendo pressao nula, ongpieca emw = 0, e desta forma temos

que a densidade de energia da mapgyi@ dada por:

Qg

Pm = Puo (;)3, (2.14)

em quep,, € a densidade de energia da matéria medida atigme
O indice zero representa as quantidades medidasualidade. Além disso, volume é

proporcional ao cubo do fator de escala e, destaaoa densidade diminui na mesma

proporcgao, ou seja, o volume e a densidade séosawente proporcionais.

Para um Universo dominado por radiarﬁa?w: 1/3), (2.13) fornece:
PR = Pro (7) : (2.15)
Perceba que além de a densidade de energia dgaadisninuir com o0 aumento do volume,

a expansédo do Universo afeta ainda os comprimeletosida, razdo para qog o« a(t)™*.

Por dltimo, se a constante cosmolégica dominaiparesao, tem-se:

A

T 2.16
8nG ( )

PA = Pro =

sendop, = constante, isto €, a contribuicdo da constante cosmolégigarde a evolucao

do Universo nao varia.
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2.4 ALGUNS PARAMETROS COSMOLOGICOS

Nesta Secao trataremos de alguns parametros dggoud indispensaveis para o estudo

da evolucéo do Universo.

2.4.10 PARAMETRO DEHUBBLE

A partir das consideracdes feitas acerca das dmfesddas distintas componentes do
Universo, € possivel definir alguns pardmetros mfdseis relevantes para o estudo da

cosmologia.
O volume do Universo é diretamente proporciondbéar de escala, ou seja:
V o« a(t)s. (2.17)
Diferenciando (2.17) com respeito ao tempo, temos:
V « 3a(t)?a. (2.18)
Portanto, dividindo (2.18) por (2.17), obtém-se:

1V_a® _ oy (2.19)
3V a(t) ' '

A relacdo entre o volum¥ e o fator de escalat), conforme (2.19), fornecem o

parametro de Hubblé{(t), o qual permite obter quantidades de interesseosmologia.

O valor atual para este parametro € denominadaamiesde Hubble, denotado por
Ho, € aproxima-se d&5 — 75kms~*Mpc~! (VELASQUEZ-TORIBIO, 2007, p. 15).
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2.4.2DENSIDADE CRITICA

Podemos obter um parametro importante para adseteside matéria do Universo,
denominado “densidade criticad,, por meio de (2.9). Para isso € conveniente ree&da

da seguinte forma:

8nGp k
3 = 24—, (2.20)
ondeH =2 .
a
Multiplicando ambos os membros de (2.20) HoF, temos:
LSy 2.20
a’? 3H2 ' (2:20)
Quandok=0 (Universo plano), o parametro de densidade assuseguinte valor:
= 3H 2.21
pe =g (2.21)

Podemos tomar a Equagédo para o tempo atual, ddrdenes o parametro de densidade

critica hojepg .:

g

cm3’

Hg

— — -29p2
Poc = gg = 1878.107%°h

(2.22)

em queh é a constante de Hubble em unidades de 108kips .

Portanto, conhecendo-se a densidade de matétilniderso, é possivel a partir de

(2.22), inferir se o Universo é hiperbélico, fechad pland’.

2.4 .3PARAMETRO DE DENSIDADE

A razdo entre a densidade de energiae a densidade critica,,., define o parametro

de densidadg;, correspondente:

Q=L (2.23)

19 As observacdes implicam em um Universo plano.
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A partir das definicbes apresentadas, € possestcrever a Equacao (2.9) da seguinte

forma:
H(t)* = HZ[Q (a0)3+Q <a0)4+Q +0Q (a")Z 2.24
( ) - O[ MO a(t) RO a(t) A kO a(t) ]’ ( . )
sendo o term®;,, = —# 0 parametro de curvatura (medido atualmente). AaEgo para
040

o tempo atual, ou seja patigt=to) ea, = a(t = t,), € dada por:
QMO + QRO + QA + Qko = 1, (2.25)

donde podemos notar que parametros dominam a eé@aas longo da evolugdo do
Universo: quando o fator de escala € pequeno, gleenina a expansao € a radiacdo; apds a
radiacdo, quem domina a expansao € a matéria, tatava& constante cosmoldgica,

respectivamente.

A curvatura do espaco relaciona-se com o conteddt®ria e energia da seguinte

forma:
k=0 = Quo+Qro+Qy+ Qo =1, (Universo plano)
k=1 = Quo+Qro+ Q0+ Q>1, (Universo fechado)
k=-1 = Quo+Qpo+Qp+ Qo <1 (Universo hiperbélico)

A Figura 01 que se segue representa a evolucdatalode escala com o tempo para
um conjunto de solu¢des das Equacdes Friedmanmana®s casds-0, k=+1 ek=-1.

Figura 01: Solucdes das Equacbes de Friedmanropaiasos (a) k=0; (b) k=-1 e (c) k=+1.

| 53 ="
4 A
e=-1 + ‘rl,___.:' L k=-1

®) =1 / |

&

(e f=+1

Fonte: Adaptado delizeh (2010)

(a)

Hird
=+1
=
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Note que os eixos das ordenadas e abscissas m@olean na origem, uma vez que 0
fator de escala é representa o quanto o Universem@tou entre dois instantes distintos e nédo

o raio deste.

2.4.4PARAMETRO DE DESACELERACAO

Determinar como o fator de escala varia com o teénpma questao fundamental da
cosmologia. No entanto, para isto € necessarioemantiodas as componentes do Universo,
bem como suas respectivas densidades, ja que @lé nfha quantidade observavel. Desta
forma, por meio das Equacdes de Friedmann sabesiaraiamente como &t). Todavia,
conhecer de forma acurada e precisa a contribdigd@da componente do Universo € muito
dificil (VELASQUEZ-TORIBIO, 2007, p. 25).

Empiricamente, entretanto, podemos obter inforea@®portantes acerca do fator de
escala através do fator de escala medido hajea(t=ty)), expandindo-o em série de
poténcias em torno do tempo atual. Logo:

da 1d<a
— (t—ty) +=— (t—tg)?+ . (2.26)

t) =al(t
a(®) = alto) + | o

A expansao em série de Taylor acima da conta (evesiz2) de reproduzir(t) se os infinitos

termos forem considerados. Todavia, ndo é conveniescrever todos os termos da série,
uma vez que ela na forma aproximada fornece valoees proximos da realidade, pois a
medida que se precise (2.26), acrescentando nrai®de estes vao se tornando cada vez

menores, de modo que podemos despreza-los.

A maioria dos modelos cosmologicos propde que orfae escala ndo muda
bruscamente com o tempo, desta forma podemos evasigpenas os dois primeiros termos

da série, assim:

t) = a(t +da (t t)+1da (t — to)? 2.27
a(t) = a(ty) dt |-, 0 > dt? 0)"- (2.27)

Note que ndo usamos mais o simbolo de igualdadg@o resultado obtido é aproximado.

Utilizando a normalizacae(t,) = 1 e a definicdo do parametro #epara o tempo

atual, temos:
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1
a(t) = 1 + Ho(t - to) - quHoz(t - to)z, (2.28)

em queg, € o parametro de desaceleracdo medido atualnsenido definido, para um tempo

t qualquer, por:

q(t) = ——. (2.29)

Note da Equacao que a expansao pode ser consiaeelerada ou desacelerada conforme os
valores ddi. A Figura 02 que se segue representa o parametana distintos valores dg

isto €, como se comporta pdra= 0,d > 0ed < 0:

Figura 02: O parametmppara (a)i = 0; (b)a > 0 e (c)a < 0.

4
dait)

t | t t
(a) (b} (¢)

Fonte: Acervo pessoal, maio de 2015.
A Equacdo (2.27) independe das equacbes de Friednsamdo um resultado

cinematico da expansao em seérie de poténcias alodtescala parta— t,.

Estamos, portanto, em condi¢cbes de definir a Ejpuda aceleracdo ou desaceleracao
da expansdo. Ao combinar-se a Equacédo de Fluido(2d)) é possivel obter a Equacdo da

aceleracdo ou desaceleracdo da expansao.

a 4mG
E = _T(p + 3P) (230)

Ao analisar-se (2.30), é possivel perceber queskeracio so € positiva e nao-nuia> 0)

paraP < —g.

Podemos ainda reescrever (2.30) da seguinte forma:

@_ 4G 1+ 30) 231
a_ 3 p (l), (' )

ondeP = wp. Para um Universo com varias componentes, temos:
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d 4nG
Z pi (1 + 3w;). (2.32)
Dividindo (2.32) porf?, temos:
18nG
aHz - —EmZpl (1 +3w;) = ——Zn (1 + 3w)), (2.33)
ondeq; é dado por (2.23).
SendoH = g temos:
aa 18nG 1
¥= _Emzpi (1+3wi) = —EZ.Qi (1+3wi). (234)
i 7

Finalmente, de (2.29), temos:
1
i
Quando tomada para o tempo atual, (2.35) fornece:
1
Qo = 52 Qo (14 3wy;). (2.36)
i

Desta forma, podemos analisar (2.36) para o MP@g:on

* A matéria nao-relativista represendy,, = 0,3 (isto €, 30% da composi¢éo do
Universo) ew = 0;

= A constante cosmologica represefifg, = 0,7 ew = —1;

* A radiacéo representd,, = 0 ew = —g.
Logo para este modelo, temos que:
1
q =3 (0,3 —-2.0,7 +0) = —0,55. (2.36)

Como gy, <0, a expansdo é acelerada. Como destaca VelasquemT(2007), este

resultado esta de acordo com testes cosmoldgicass at
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2.5 O MODELO DE FRIEDMANN-LEMAITRE-ROBERTSON-WALKER

A cosmologia estudada a partir das Equacgdes dat€R@ curvatura do espaco dada
por (DELBEM, 2010, p. 46):

K=—. (2.37)

Como ja fora comentadopode ser 0,+1 ou -1.

Se admitirmos que o Universo € preenchido por ri@agéque a constante cosmoldgica
€ nula, os modelos dividem-se em trés classes (ERPR011; HOLANDA, 2007), e (2.6)
torna-se:

-2 k

a
8nGp = 3— +3 (2.38)

E.
Cada um destes casos serdo agora discutidos.
Caso 1:Universo planok = 0).

Esse caso € 0 mais simples, conhecido como Unider§siedmann de curvatura zero
ou Modelo de Einstein-De Sitter. Ao isolarmigsde (2.38), obtemos:
8nGp
= —k
3
Para o Universo é preenchido por matéria, temoswgad) e, portanto, a Equacéo

a'2

(2.39)

(2.11) combinada com (2.39) nos fornece

8mGpyay’ a
22 ——k=——k, 2.40
¢ 3a a ( )
coma = —8”G§°a°3
Logo, para o cask=0, temos:
a
a2 = (2.41)
a

De (2.41), concluimos que o0 espaco-tempo que sandepé plano (euclidiano),
infinito e ilimitado. Esse modelo é chamado de @rse de Friedmann de curvatura nula, e é
equivalente ao modelo de Einstein-de Sitter. Sexs$im, a velocidade das galaxias diminui
gradativamente, sendo nula no infinito. Para Dell{g610) uma analogia newtoniana da
configuracdo deste Universo seria:

Considerando uma descricdo newtoniana do Univexsse modelo de Friedmann
corresponderia a uma bola que se expande contimiemieste Universo as

particulas presentes seguem o6rbitas parabdlicémeveélocidades iguais as suas
velocidades de escape (DELBEM, 2010, p. 46).
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A partir de (2.41) é possivel determinar a idadeUthiverso para este caso. Apos

. . . 1 .
extrair a raiz quadrada de ambos os membros dgsi@cBo e isolar /2, integrando-os com

respeito ao tempo, adquirimos:

2
2 /3
o= <§a1/2> £, (2.42)
E facil verificar de (2.42) que:
2_ 2 2.43
a 3t (243)

A Equacéo (2.43) nos fornece a idade do Universan@ quando o valor de um
parametro, chamado parametro de Hulibleeé conhecido. Esse parametro € definido da

seguinte forma:

H= . 2.44
. ( * )
Logo a idade do Universo atual é dada por:
to = 2 2.45
0 3H0. ( ' )

Caso 2:Universo fechadok(= +1).

Vamos analisar agora o comportamento da evolu¢datdo de escala com respeito

ao tempo. Por meio de (2.39), temos:

2=2_1 (2.46)
_a . .

Logo deve existir um ponto para o qual (2.46) sdaaristo €42 = 0, que € o valor de

retorno. Esse pontocé= a. Neste ponto o Universo comecga a se contrair, @ndalirecdo a

um Big Crunch

Note que a Equacdo acima descreve um cicloide, eo sgigere que o Universo,

segundo o préprio Friedmann, seria ciclico (FigiBa
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Figura 03: Universo ciclico proposto por Friedmarnat Universo é alternado por

expansdes e contragdes.

alt)

mr'f "[\'/-\'/.\{ M = Lempo

Fonte: Adaptado de HenriggeSilva (2007).

O espaco-tempo que se expande € esférico, finitam@ado, isto é, seria sem
fronteiras, de modo que se alguém acendesse uteaniarem direcdo ao horizonte do espaco
a veria retornar depois de um tempo suficienteméogo, ou se é, se uma nave se
deslocasse em linha reta por um longo tempo, r@tarao ponto de partida depois de uma

longa jornada. Ao se expandir ao maximo, este Usiveolapsa.

Em uma descricAo newtoniana do Universo, esse model Friedmann
corresponderia a uma bola que se expande e endaetplapsa. Neste Universo,
as particulas presentes seguem orbitas eliptités eelocidades menores do que
suas velocidades de escape (DELBEM, 2010, p.46).

Caso 3:Universo hiperbdlicol = —1).

O comportamento do fator de escala para este Ultasm estudado sera obtido

analogamente. Usando novamente (2.39), temos:
(04
a% = —+1 (2.47)

Note que (2.47) nunca se anula, isto é, esta Equagdio-nulad? # 0) sempre.
Neste caso, 0 espaco-tempo que se expande € hiperbiafinito e ilimitado. Uma
caracteristica notoria € que ndo ha ponto de mtdrogo, o Universo se expandira para
sempre. A partir da Figura 04 é possivel o compwetdo do fator de escal@rsuso tempo
para os trés casos acima citados.
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Figura 04: Universo dominado por matéria, no quelvatura pode assumir trés valores
distintos k=0 ek=+1.

aft)

Critico

Fechado

Tempo

A /*
%
Big Bang Big Crunch

Fonkelaptado de Delbem (2010).

2.6 O ATOMO PRIMORDIAL DE LEMAITRE

Alguns anos ap0s a publicacdo dos trabalhos ddrfaien, o fisico belga Georges
Henri Edouard Lemaitre (1894-1966) ao analisarselver as equacdes de Einstein chegou
aos mesmos resultados que Friedmann. Diferentendedte Ultimo, Lemaitre teve seu

trabalho bem recebido (de Sitter e Einstein elagmano).

Posteriormente, ele aprofundou-se ainda mais ens gesquisas e chegou a
conclusdo de que outrora todo o Universo, matéespaco-tempo, estavam confinados numa
espécie de ovo, que ele chamou de “atomo primdrddabpartir desse atomo primordial,
houve uma gigantesca explosédo, o qualfragment@msparticulas cada vez menores, numa

enorme fissdo nuclear, dando origem aos elemenfasaps que existem atualmente.

Em seu modelo, o Universo proposto por Lemaitresyg@sum inicio no tempd
(t=0), em que o raio de curvatura é nulo (R=0) (IREQUE e SILVA, 2007, p. 15).

YE o famoso “dia sem ontem”.
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Figura 05: Modelo do atomo primordial proposto pemaitre.
R

Expanséo

Universo de Einstein ’
-«

Tempo

Big Bang

Tempo de Hubble

Fontegenriquee Silva (2007).

Como aponta Henrique e Silva (2007) este é o prameodelo especifico paraBig
Bang (grande explosé&o), proposto em 1927. Tal mode&lm, ndo pode estar correto, pois
viola as leis da relatividade e a estrutura da n@a{guéantica), todavia serviu de inspiracédo
para os modelos modernos (KEPLER, 2011, p. 630).

2.7 DESVIO PARA O VERMELHOREDSHIF)

E possivel conhecer o comportamento do fator dal@gor meio dos deslocamentos
na frequéncia de luz emitida por fontes distargesputras palavras, a partir gashiftpode-
se obter a razao entre o fator de escala entrerdtates distintos (BUSTI, 2009, p. 36).

Suponhamos que um féton seja emitido, num instgntepor uma fonte cuja
localizacdo €ry,60,¢), e que este mesmo féton seja detectado num iagtgnpor um
observador coméve(ry, 8y, ¢), isto €, o observador encontra-se na origem densé de
coordenadas. Sem perda de generalidade, devidageneidade do espaco, é permitido
escolher, = 0. Assim, o foton viajara sobre geodésicas radialasngds? = 0) em direcdo
da origemO ao longo de-r, sendd e ¢ fixos (d6 = d¢ = 0).

Usando (2.6), temos que:
2

dr
ds? = c?dt? — a(t)? Tz = 0, (2.48)

assim,

cdt = ——. (2.49)
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Em que os sinais de positivo (+) e de negativon@),Equacgéo (2.49), representam a luz
afastando-se da origem e aproximando-se, respe@ia.

Se a luz foi emitida em= t; e detectada em= t,, ao integrarmos (2.49), levando

em conta 0s casos ja citados, temos:

to 0
f cat _ _j A e, (2.50)
tq a(t) rnV 1— kr?

donde obtemos a solugéo pgtér;) os casok = +1 ek = 0:

arcsen(Vkry) arcsen(ry), Zz E)H
aresentivierr) _ o 3

flr) =
' Vk arcsenh(ry), k=-1

Perceba qué¢(r,) independe do tempo.

Por outro lado, se considerarmos uma crista de emi#da no instante, + 6t; e que

esta foi detectada pelo observador comovekgmdt,, teremos, analogamente a situacao

anterior:
to+dto cqt ° dar
s, a0 =) = 1 @50
logo, comparando (2.51) com (2.50), verificamos que
fo cdt to+dto cqt
J, @ s, 5@ (®:52)
e se rearranjarmos os limites de integracao er2)2btemos:
atdts ode  totSto cdt
), ), ey (59

Quandodt é pequeno implica quEt) € constante, de modo que teremos:

cdt; bty 259
a(ty) a(ty) .
Todavia,
/10 = C6t0, (255)

2’1 = C5t1. (256)
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A partir disto, temos:

b _ A (2.57)
a(ty) a(ty) .
Mas oredshifté definido por:
_ A){ _ /10 - /11 _ /11
Z = A_O = AO =1 AO, (258)
e desta forma, combinando (2.58) com (2.57), obsemo
a(to)
1+z= . 2.59
a(t) (2:59)

Portanto, aedshiftmedido da fonte relaciona o fator de escala haje ¢ do instante
no qual a luz foi emitida. A Equacéo (2.59) é dmaumportancia para a Cosmologia, e
muitas vezes substitui-se o tempo peddshift pois, além de simplificar diversas vezes as
equacdes, € uma quantidade observavel (VELASQUERIB@D, 2007, p. 11) que fornece
uma maneira de saber o quanto o Universo aumertdedjue a luz foi emitida em relagao
aos valores atuais (HORVATH, 2008; HORVATH et a007).
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3 A ESCADA DE DISTANCIA COSMICA

Neste Capitulo, serdo tratadas algumas técnicamdigdo de distancias, os indicadores

primérios de distancia e os indicadores secundarios
3.1 INDICADORES PRIMARIOS DE DISTANCIA

Nesta Secéo, trataremos dos indicadores primdeiaistancia, os quais sdo obtidos a
partir de métodos cineméticos. Além disso, podenpbédos de combina¢cdes com outros
indicadores de distancia que utilizam meétodos catmms. Os indicadores primarios
permitem a obtencdo de pequenas a grandes distamsiaguais ndo se notam os efeitos

cosmologicos de curvatura ou expansao.

3.1.10 METODO DA TRIANGULACAO

A triangulacdo € um método bastante simples nagaedie distancias, consistindo
em obter distancias a partir de uma distancia aodagque serve de base, e um instrumento
(o teodolito, por exemplo, € um instrumento quemper medir angulos horizontais e

verticais) o qual fornece o angulo entre a diregdgianira e a base, conforme a Figura 06:

Figura 06: Determinagéo da distanciampeio do método da triangulagéao.

I .
: Margem do rio
. A

L_5 Margem do rio

L |

=B

T s (base)

Fonte: AdaptatidNussenvei@2002).
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Da Figura 06, notamos que o ponto C estd a digt@hem relacdo ao ponto A, e 0
ponto B a distanciadeste mesmo ponto. Esta ultima distancia senaske para o célculo da
primeira. Dai percebe-se que para determinar urstirdia qualquer pelo método da
triangulacéo é preciso conhecer outra distargiagste caso) que servira como base para a
medicdo do angul@ formado entre os pontos A e C. Entdo, a partir ddacoes

trigonométricas do tridangulo retangulo ABC, é pesisileterminar a distancia

d = stgo. 3.1

Este método € util na medicao de distancias natorguandes, uma vez que para distancias
grandes o instrumento de medida gildornece valores com discrepancias entre o valor
observado e o real, de modo que pequenos erragydéa podem desencadear erros grandes

nas distancias medidas.

Por volta do século Il a.C., Eratostenes utilizoa variante deste método da medicao
do raio da Terra e, consequentemente, sua ciré@nde; obtendo um valor equivalente a
39.250km para esta ultima, cujo erro percentuabémiem de 2% em relacdo ao valor
medido atualmente (BOCZKO e LEISTER, 2008; NUSSEN¥,R2002).

3.1.2PARALAXE ESTELAR

O método da paralaxe estelar € anadlogo ao métodoadgulacdo. Entretanto, € a
partir do movimento orbital da Terra durante uneiwdlo de tempo de seis meses que sera
obtido a distancia ao objeto observado. Para assithmetro orbital terrestre € tomado como

base.

Figura 07: Determinacéo da distandipelo método da paralaxe trigonométrica.

Estrela de referéncia

Estrela
@

o O . ow

— _ drs ——Terra

Fonte: Adaptado de Busti (2009).
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A paralaxe é, portanto, o angulo subtendido petealeam sua Orbita ao redor do Sol, e

sedrs € a distancia média entre a Terra e o Sol, 14104 p é dada, matematicamente, por:

p= a4 (3.2)
sendop medida em segundos de arco.

Pelo fato de ser muito dificil medir &ngulos peqgoom preciséo, e devido ao efeito
combinado de extincdo seeingda atmosfera terrestre, este método s6 € empragado
medicao de distancias as estrelas proximaggc para telescopios terrestres). No entanto, ele
é indispensavel na calibracdo de magnitudes paeantieados tipos espectrais e cores, para
posteriormente, utilizarem-se outros métodos (HORMAet al., 2007, p. 83). A partir desta

calibragédo, podemos utilizar estrelas de deternosmisigos como Velas-Padréo.

3.1.3METODODE CORRENTEDE ESTRELASE MOVIMENTO PROPRIO

O método de correntes de estrelas consiste ensanaldeslocamento do Sol em relagéo
a certas estrelas. Sendo assim, para cada coderstrelas, se faz necessario determinar a
velocidade de aproximacao (ou afastamento) e gatirpara o qual esta corrente dirige-se.

Segundo Verdet (1991), com este método foi posditelrminar a distancia das estrelas
das Hiades (45pc). As estrelas desse aglomeradartémovimento de conjunto ao qual se
acrescentam o seu movimento proprip que é definido como sendo a razdo entre a

velocidade perpendicular do objetpe sua distancid, ou seja:
=P
M - d ] (3.3)
sendou medido em segundos/ano.

O movimento proprio € devido aos movimentos retatientre a estrela o Sol. Como
indica Kepler (2011), estrelas que tém movimenttoago da linha de visada ndo apresentam
movimento préprio, apenas velocidade radial. Emtreopartida, as estrelas que possuem
movimento perpendicular a linha de visada, ndo ysmsvelocidade radial, mas apenas

movimento proprio, conforme a Figura 08.
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Figura 08: componentes da velocidade no movimesitiag.

Fonte: Kepler (2011).
Todavia, ndo é possivel medir diretamente a vedoeidperpendicular, de modo que
sua medicado ocorre de forma indireta com o auxlitieefeito Doppler-Fizeau, que fornece a
velocidade radial através do deslocamento dasdiekpectrais. Aléem disso, este método so
fornece distancias quando a interferéncia ocorogol para medirmos distancias maiores,

precisamos recorrer a outros métodos.
3.1.4LUMINOSIDADE APARENTE

A luminosidade aparente ou fluxa?f medido na Terra, permite determinarmos a
distanciad a um objeto, quando sua luminosidade intrinsebso(ata)L, emitida por uma
fonte, € conhecida (as fontes que tém suas lundadss intrinsecas conhecidas sé&o
denominadas “Velas Padrdo”, como por exemplo: GafeiSN la etc., que servem como
indicadoras de distancias). A luminosidade aparentéacilmente mensuravel, mas a
luminosidade absoluta requer o conhecimento devaguopriedade fisica do objeto (LIMA,
2004, p. 140). A distancia luminosidade é defipda(HOGG, 2000, p. 6):

d= (ﬁ)%, 34)

onde (3.4) é vélida do espaco-tempo de Minkowsgi,gnal os efeitos de curvatura sdo

despreziveis.

12 A luminosidade aparente que medimos na Terra dgigio Sol é a constante solar.
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Perceba, ainda, que a luminosidade (ou brilho)esmpa é inversamente proporcional
ao quadrado da distancia, de modo que para olalistéancia ao objeto, devemos conhecer a

luminosidade absoluta.

No entanto, por motivos histéricos, é usual deafiiwis a luminosidade de um objeto
em termos de magnitude. Ha cerca de 2000 anosakdipp (160-125 a.C) classificou as
estrelas visiveis a olho nu de acordo com o sdhobaiparente. Ele atribuiu magnitude 1 as
mais brilhantes e 6 as menos brilhantes. Postegitien por volta de 1856, Norman R.
Pogson prop6s que a percepcao do olho humano étioga (KEPLER, 2011, p. 192), de
modo que o fluxo correspondente a magnitogdel € 100 vezes mais brilhante que uma
estrela de magnitude=6. Quando ele o descobriu, imediatamente propdssistema de
magnitudes que estivesse de acordo com o de HgpéXETO, 2008, p. 144). A Equacéao a

seguir relaciona a luminosidade aparente a magndpdrenten:

m = —2,5logf + constante. (3.5)
Através da luminosidade aparehteou magnitude aparents, € possivel conhecer a
distanciad a um objeto, uma vez que esta luminosidade, quaaéespécie de fluxo, permite
conhecer a luminosidade absolutaou magnitude absolutd.

A magnitude aparente de uma estrela depende ddistéacia. Desta forma € comum
definir-se magnitude absolutd, como sendo a magnitude tedrica que a estrela seri

estivesse a uma distancia de 10pc da Terra, coafarguacao:
M = —2,5log[F(10pc)] + constante. (3.6)

O Sol, por exemplo, tem uma magnitude visual albaala +4,83, enquanto Sirius tem +1,41

(23 vezes mais brilhante que o Sol).

Por outro lado, a diferenca entre a magnitude apane e a magnitude absoluid,
denominada Moddulo de Distancia, fornecessem a mdistda estrela do qual foram
determinadas estas magnitudes:

m—M+5 =>5.logd, (3.7)

onde a distancid, medida enparsecs é dada, explicitamente, por:

m—-M

d=10""" pc (3.8)

Portanto, conhecendo-see M é possivel obter a distanaaEm outras palavras, a medida
do brilho aparente de uma estrela, permitira comh&ga distancia, contanto que se chegue ao
seu brilho absoluto (VERDET, 1991, p. 222).
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O diagrama HR é um diagrama de luminosidade equa,classifica as estrelas de
acordo com sua massa. As estrelas que estdo rgoedta queima de hidrogénio em seu
nacleo ocupam a faixa denominada Sequéncia Pringipa Figura 09), a qual é composta
pela maior parte das estrelas. As estrelas ocupaldsta faixa tém luminosidade e cor
relacionadas, os quais dependem da sua massav@imkeise varias estrelas que estdo na
sequéncia principal de aglomerados, é possivdireala relacao (para isso, deve-se supor que
as estrelas estdo a mesma distancia). O lancandensatélite Hipparcos melhorou esta
calibracdo pela utilizacdo de paralaxes trigonoge&rde estrelas na sequéncia principal em

inimeros aglomerados, permitindo medir-se distdnd&@mordem de £pc (BUSTI, 2009, p.
46).

3.1.50 DIAGRAMA HR E A RELACAO PERIODO-LUMINOSIDADE DE ESTRELAS
VARIAVEIS PULSANTES:CEFEIDASE RRLYRAE

O diagrama Hertzsprung-Russel (ou diagrama HR, cé@mmais conhecido) foi
descoberto em 1911, independentemente, por Ejnatzdpeung (1873-1967), fisico
dinamarqués, e em 1913 por Henry Norris Russel 7A18b7), fisico estadunidense. Este
diagrama € extremamente relevante para o estudesttatas, uma vez que permite que elas

sejam classificadas em luminosidade, tipo especivale temperatura.

Figura 09: Diagrama HR.
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O diagrama HR representa o ciclo de vida de unmalasjue relaciona a luminosidade
de uma estrela com a temperatura superficial (@u eéspectral). Essas duas grandezas sao
quantidades determinaveis, a primeira a partir dgnitude absoluta e a segunda a partir da

cor espectral.

Neste diagrama, a temperatura aumenta da esquaraa @lireita, e as estrelas com
maiores temperaturas estdo a esquerda. Como podecsmente notado, a distribuicdo de
estrelas pelo grafico ndo é homogénea, contude, €sttiela pertence a um grupo, sendo que
aproximadamente 80% destas estrelas da vizinhatayapertencem a denominada Sequéncia

Principal.

Em 1912, Henrietta Swan Leavitt (1868-1921), aipad estudo de 25 variaveis,
publicou um artigo no qual apresentava a relacaenmaica periodo-luminosidade para um
grupo de Cefeidas — que sdo estrelas massivasidga®lgue pulsam por estarem na faixa de
instabilidade do diagrama HR —, na Grande Nuvemagalhdes. Ela notou ainda que quanto

maior era o periodo, mais brilhantes se tornavavaa&veis.

Como as Cefeidas da Pequena Nuvem de Magalhdemm®teconsideradas como
estando a mesma distancia da Tem&s Leavitt descobrira, portanto, um novo meio de se
passar da magnitude aparente a absoluta e, desta,fa distAncia. Bastava, para isso,
calibrar a relagcdo a partir de uma cefeida proximagual fosse possivel calcular sua
magnitude absoluta. Logo, segundo Verdet (201T)hecendo-se a magnitude absoluta de

uma cefeida, seria possivel, a partir desta rejaigterminar a de qualquer outra.

Entretanto, miss Leavitt fora encarregada de outrasdes®, deixando a tarefa a
outros. Foi Hertzsprung quem de certa forma dewaraedto ao seu trabalho. Ele tinha
conhecimento de seu artigo e acreditava que undesstatistico do movimento préprio
poderia fornecer as distancias a certas variavéispas. Treze Cefeidas no centro da Via
Lactea permitia estabelecer a proporcdo e, portamtdistancia a Pequena Nuvem de
Magalhdes. O resultado por ele obtido fora de 3.AQ0devido a um erro tipogréfico.
Todavia, por via de outro tipo de estrela varidaslRR Lyrae, foi possivel determinar esta

distancia, que € cerca de 190.000 AL.

13 Edward Pickering, para quem miss Leavitt trabadhavencarregou de outras tarefas o que impediu o

andamento de seu trabalho acerca destas estrelas.
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As Cefeidas possuem variacdo de luminosidade mregalar, que ocorre com 0
tempo devido & mudanca de tamanho (ver Figuras&@)indo, portanto, como indicadoras de

distancias.

Sua massa esta entre 3 e 18 massas solards ) Eo seu tipo espectral entre F e K,
podendo possuir periodos entre 1 e 100 dias. Alésodsua pulsacéo situa-se entre 0,3 e 3,5

magnitudes, de modo que seu grande brilho perraterminar distancias de &é107pc.

Figura 10: Brilhoversusperiodo das Cefeidas.
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Fonte: Damineli e Stei(@010).

A partir de observacOes foi possivel obter a relag@tematica entre a magnitude

bolométrica absolutaf,,,; e o periodd® (KEPLER, 2011, p. 569):
M,,, = —3,125logP — 1,525, (3.9

em queP € medido em dias.

Existe outro tipo de estrelas varidvel que éaatilo como indicador de distancias: as
RR Lyrae. Estas séo estrelas evoluidas com magsa0eh e 0,¥,, tipo espectral B8 e F2,
cuja magnitude absoluta tem variagdo menor quemagmitude. Além disso, seu periodo de
pulsacédo estd compreendido entre 0,5 e 1 dia.pgbldam ser encontradas no halo e no bojo
galactico. Como as RR Lyrae tém magnitudes conhsgigdo Uteis como indicadoras de

distancias.
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3.2 INDICADORES SECUNDARIOS DE DISTANCIA

Os indicadores secundarios de distancia permitdaerrdmar distancias emedshifts
onde a velocidade de expansdo ndo é desprezival.id3a devemos nos dispor de objetos
muito luminosos. Com o lancamento do Telescopioca&igp Hubble, foi possivel observar
Cefeidas até distancias da ordem de 30Mpc (BUSIDO2SOUZA, 2004).

3.2.1RELACAO FABER-JACKSONE TULLY-FISHER

Por volta de 1976, Sandra Moore Faber (1944-) eeRoB. Jackson (1949-)
mostraram que a luminosidade absoluta de galakj#gcas é proporcional a quarta poténcia
da velocidade média«x V* (KEPLER, 2011, p. 600). Sendo assim, uma galam@atgm o
triplo da velocidade média de outra, tende a saregés mais luminosa. Esta relacédo provém
da correlacao da dispersao de velocidasiespm a luminosidade absoluta, dada por (BUSTI,
2009, p. 48):

L = ko*, (3.10)
em gquek € uma constante de proporcionalidade.

Por outro lado, o Plano Fundamental € um métodongelhora a relacdo de Faber-

Jackson, o qual leva em consideracao o brilho §apéKSB) da seguinte forma:
L~03*5(SB)~086 (3.11)

Conhecendo-se a magnitude aparente dispersdo de velocidadeg o brilho superficial
(SB), € possivel determinar a distancia (BUSTI, 2009.3).

Por outro lado, os astronomos Richard Brent Tully. ®ichard Fisher descobriram
uma relacdo anéloga para as galéxias espirais.pelegberam que a luminosidade cresce

proporcionalmente a quarta poténcia da velocidaéfiarde rotagad o V4.

A rotacdo das galaxias espirais produz um alargendas linhas de absorcao em 21
cm, e este alargamento permite-nos obter a veldeigaaxima de rotacdo da galaxia. A
relacdo de Tully-Fisher é a relacdo entre lumiraaigde a largura da lin&/, expressa por:

L = kAVS, (3.12)
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ondek € uma constante de proporcionalidade-d.

A partir de galéxias espirais proximas, as quas s@nhecidas suas distancias,
calibra-se a relacdo Tully-Fisher. ApGs esta catidio, mede-se a velocidade de rotacdo da
galaxia através da linha em 21 cm, e infere-sdwumosidade por esta relacdo. Dai, a partir
da luminosidade, e da comparacdo com a magnituaterse, podemos conhecer a distancia a

galaxia espiral.

3.2.2 SUPERNOVASTIPOIA

Nos ultimos anos, os astronomos encontraram untaddr de distancia bastante
preciso e capaz de ser utilizado a grandes distiecijue a0 mesmo tempo esté relativamente
livre de efeitos sistematicos: as Supernovas Ag&OUZA, 2004, p. 263).

Uma supernov4 é a explosdo de uma estrela inteira em sua faabde evolugéo.
Estes eventos sdo bem raros, no entanto sua ob&ereacrucial para o entendimento da
evolugcdo do Universo. Até entdo, as Supernovastitger® um dos melhores recursos na

obtencado de quantidades cosmoldgicas importardespreenséo da evolucdo do Universo.

A Supernovas sao classificadas de acordo com esgctro e existem dois tipos de
Supernovas: Tipo | e Tipo Il. A primeira é extrengnte usual na determinacdo de distancias
no Universo, porque é resultado da acrescéo deansssma ana brariéam um sistema
binario (Figura 11), devido ao seu alto brilho diteaa queima de carbono e oxigénio em
niquel, gerando uma exploséo colossal que tem uholmapaz de superar o de sua propria

galaxia.

Figura 11: Esquematizacdo do processo de formag&ugdernovas.
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“Em 1987, por exemplo, uma supernova (SN1987Apksiervada a olho nu, pelo astrénomo lan Shelton, a
170.000 anos-luz da Terra.

15 Uma ana branca é uma estrela extremamente densadEse toda a massa do Sol estivesse confinada em
uma regido do tamanho da Terra.
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O indiano Subramanyan Chandrehar descobriu que nem todas as estr
terminavam como anas brancas, fpara isso seria necessario estas conterem uma
igual ou inferior a 1,44 massas solares, denomirféidote de Chandrasekha Ele fez
correcdes relativisticas no calculo da pressdocekempelo gas degenerado de elétrol

mostrou que estas nfilodiam exceder tal limit

Uma supernova surge quando o limite de Chandraseklé proximo de ser atingic
A Figura 12representa o comportamento do raio da ana brandargdo d sua massa. Sem
a correcao relativistica, toda estrela acabariaocamaana brancage seu raio iria a zero
apenaspara uma massa infinittTodavig com a corre¢do relativistica, foi mostrado
algumas estrelas podem terminar como anads bratess,sua massa nao super limite
de Chandrasekh&KEPLER, 2011 p. 241).

Figura 12: A previsdo naelativistica e a relativistica para o raio daedaversusa sua massi

MASSA (Mgoy)

Fontbttp://www.seara.ufc.br/especiais/fisica/estrekstsédab. htr

Normalmente, uma anad branca e-se aos poucos, de modo que no final d
processo ela se torna uma and negra. No er como vimos,se esta fizer parte de
sistema binarigFigura 11, sua estrela companheira ira fornebermassa, de modo que
acregdo cessara quando a sua massa se aproximar de temi Chandrasekl (neste
momento, a temperatura e a densidade aumentamyamtpie esta deixa de ser estavel).

raio vai a zero rete limite, logo a estrela colapsa violentam« Segundo Waga (200!

Com o colapso o centro da estrela atinge tempasatextremamente elevada
que provoca o gatilho da cadeia de reacbes tertearas. Uma explosé
termonuclear tem entdo inicio e caterial da estrela é violentamente lancadt
espaco, chegando a atingir velocidades da ordeb®.@®0km/s. Temos entdo ul
SN la, que em seu referencial pode levar algumaarsas para atingir o maximc
alguns meses fa terminar. (WAGA, 2000, p. 168).

A and branca € equilibrada devido ao contrabalaneeto entre a for¢a gravitacior

(atrativa) e a forca de origem quantica (repulsiV@davia, proxiro a este limite, a estrela
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adquire uma massa critica no qual uma pressao geneescéncia ndo se equipara mais a
forca gravitacional, o que a faz explodir com eizeminética da ordem de ¥ 16%ergs,
luminosidades de 2G 13° luminosidades solares. Além disso, seu brilhorazem poucos

dias e diminui em centenas de dias.

Ao atingir sua luminosidade maxima, uma supernaralmente é mais brilhante que
a propria galaxia no qual se situa. Segundo Lin@®4® o brilho de uma supernova pode
equiparar-se ao de uma galaxia com a vantagem @suguluminosidade absoluta pode ser

obtida com grande preciséo.

O brilho total de uma supernova € cerca de 10 édhfe estrelas iguais ao do nosso
Sol, e, portanto, rivaliza com o brilho de uma ganteira e com uma vantagem
adicional: sendo um Unico corpo, sua luminosiddmsmlata pode ser (e tem sido)
determinada com grande precisdo (LIMA, 2004, p)141

Logo, a partir da luminosidade absoluta € possibiedr a distancia a supernova por
meio da Equacao (3.4). Além disso, a partir dodestle seu espectro foi possivel descobrir
gue elementos de todas as regides da tabela meriédo presentes, fato que indica que a
energia do ndcleo é utilizada para formar &tomoslelmentos pesados a partir dos atomos de
ferro. Elas ejetam grande parte de seus atomopspaco, contribuindo para a formacao de
estrelas, planetas etc. A Figura 13 permite a coegga entre o brilho de uma galaxia e o de

uma supernova.

Figura 13: O brilho de uma supernova é compa@vele uma galaxia.

Fonte: Damineteiner (2010).

As Supernovas do tipo | ndo possuem linhas de gpihio em seu espectro. Para ser
do tipo la, € necessario que haja fortes linhagatsgis de silicio. Elas sdo associadas a

gueima explosiva de carbono.
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Estes eventos cataclismicos tém curvas de luz rpufiximas entre si, ou seja, suas
luminosidades absolutas sdo similares. Neste senfiddem ser utilizadas como velas
padrdo, pois permite ter seu brilho medido em alkakshifts Logo, a partir de SN la &
possivel inferir distancias que, como aponta Vesiés-Toribio (2007), sdo baseadas em

relacdes empiricas que conectam a forma da curkke d@®m o méximo de luminosidade.

3.2.3DISTANCIA DE LUMINOSIDADE

A Equacéo (3.4), proposta para a determinacaast@éndia a partir da luminosidade
intrinseca. e da luminosidade aparemtado leva em consideracao os efeitos da curvdtura
espaco-tempo, isto é, é valida para o espaco-telmpdinkowski. No entanto, é sabido que o
espaco-tempo — cujos efeitos gravitacionais sdgiderados —, € curvo. Sabemos também
que o Universo esta se expandindo. Logo, precisalaaglacfes confiaveis que fornecam

distancias quando os efeitos de curvatura e expaltsaspaco-tempo séo considerados.

Vimos na Secédo 3.1 que a luminosidade aparentéuke medido, e que este decai
com a area, isto &,e A sdo inversamente proporcionais. Todavia, para umetso que se
expande, a area imaginaria que envolve o objetereddo, estendendo-se a Terra €, também,
inversamente proporcional a area. O raio destaaesfeaginaria € a distancia comovel.
Assim, a distancia do denominador de (3.4), ou Befa deve ser substituido pora(t)>.

De fato, percebemos que a expanséo do Universs afdistancia ao objeto. A taxa de fétons
que chega a Terra, contudo, é inversamente prapaicao fator 1z

1 1

l= L.
dmay?r? (1 + 2)2

(3.13)

Note quea,r; € a distancia comovel.
Comparando (3.13) e (3.4), notamos que a disthmtimosidade corresponde a:
d, = apr;(1 + 2). (3.14)
Ao expandirmos a relacéo (3.14) em série de paénconstatamos que:

c 1 )
dL = H—O Z +§(1 — qO)Z + - ) (315)

portantod; esta relacionada aos parametros cosmolégicosmAstilizando velas padrao é

possivel obtermoH, e q,.
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3.2.4 DSTANCIA DE DIAMETRO ANGULAR

Outra forma de estimar distancias no Universo avas da distancia de diametro
angulard,, conhecendo-se as dimensdes do objeto observarobj¢to cujo comprimento é
conhecido é denominado Régua-Padrao.

Quando os fotons que transportam a informacdo acdocobjeto chegam até um
observador terrestre, é possivel que o espaco-tggnemha mudado, pois o0 espago é nao-
euclidiano. No entanto, como as observacfes impliggara um Universo plano,
desconsideraremos aqui este fato.

Imaginemos um objeto distante (uma galaxia, pormgie), cujo tamanhd é

conhecido e que esteja a uma distadcmubtendendo um anguo conforme a Figura 14.

Figura 14: Determinacéo da distancia de didametgular.

Galaxia

Observador —

Fonte: Acervo pessoal, mie@015.

Desta forma, define-se distancia de diametro angylaomo:

d, =— (3.16)
em queD é o didametro proprio. Note que a distancia de diéorengular é igual a distancia
propria a fonte se o Universo for estatico (semaagpo) e Euclidiand£0).

Os pontos extremos emitem fétons que viajam atgfadgsecendo:
d, = a(t,)D. (3.17)

Considerando que os dois pontos extremos tém manesordenada radial, podemos
determinar o quanto os fotons se separam desdéorpra emitidos, por meio da relagédo

geneérica:
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d,(z) = aeD(1+2)~L. (3.18)
Ao compararmos (3.18) com (3.14), obtemos a relagied, ed;. Vejamos:
dL = dA(]- + Z)Z. (313)

Quandoz « 1,temos que d;, = dy .

Esta Equacdo 3.13 relaciona a distancia de lundadsi a distancia de diametro
angular. Note que estas distancias ndo sao neie@ssate iguais, uma vez que para enormes
distancias a curvatura do espaco-tempo deve serdesada, assim comoredshift (pois a
velocidade da expansdo nao é desprezivel). Porantdor da distancia ira depender de qual

vai ser o método de medida.
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4 A EXPANSAO DO UNIVERSO: DA DESACELERACAO A ACELER ACAO

Neste Capitulo discutiremos acerca da descobersanadrional da expansao do
Universo, realizada por Hubble e colaboradores, 1829, e da expansao acelerada do
Universo realizada, em 1998, pelos dois grupogpernova Cosmology Projg&CP) eHigh-

Z Supernova Search Teanpartir de testes com SN la.

4.1 A LEI EMPIRICA DE HUBBLE E ALGUMAS EVIDENCIAS BSERVACIONAIS

Uma das descobertas mais impressionantes do s&iitn a de que o Universo esta
se expandindo. Einstein esteve muito proximo derfassa descoberta de forma tedrica,
todavia, devido a auséncia de dados observaciapasimplicassem para a dinamica do

Universo naquela época, ele optou por introduzorestante cosmoldgica em suas equacoes.

Por outro lado, o fisico e matematico, A. A. Frieshm ndo se abalou com essa
possibilidade, publicando, em 1922, um artigo resfigiosa revistZeitschriftfir Physikno
qual obteve solugBes expansionistas, com e semtacd@scosmoldgica. Neste trabalho
considerou espagos com curvatura constante evaositi

Ele havia revisado todos os célculos feitos porstéin e percebeu um erro
matematico gravissimo justamente na Equacao qumialef estaticismo do Universo: havia
uma divisdo de dois termos por uma grandeza quezes se igualava a zero, tornando a
equacao descontinua, ocasionando uma série depesiasiores (DELBEM, 2010, p. 45). Ao
corrigir esses calculos, ele verificou que a Eqaa#Einstein ndo necessitava da introducao

da constante cosmologica, esta sozinha ja erastents.

Porém o artigo publicado por Friedmann néo foi smbiém visto pelos seus leitores,
nao recebendo, portanto, a devida atencdo. Sedtindtein, seu trabalho era inconsistente.
Ele até publicou um artigo, afirmando que o trabale Friedmann estava matematicamente
errado. Todavia, pouco tempo depois ele se retdedal afirmacédo (RIBEIRO e VIDEIRA,
1999, p. 15), uma vez que Friedmann refez os @&cealrespondeu mostrando que estes
estavam corretos (HENRIQUE e SILVA, 2007, p. 14).

Por outro lado, as observacdes astronémicas eosstadricos das solugcdes de das

equacOes de campo da gravitacdo sugeriam, posternte, que o Universo se expande.
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Por volta de 1912, o astronomo americano Vesto iMeBlipher (1875-1969), do
observatério Lowell, descobriu que as linhas espiscida galaxia Andrémeda, chamada
também de M31, mostravam um enorme deslocamengéogparul Blueshif), indicando que
esta esta se aproximando do Sol com velocidad@@e8s (KEPLER, 2011, p. 616).

Prosseguindo com seu trabalho, de cerca de deada ele concluiu que a maioria
das 41 galaxias estudadas apresentavam um destdoaespectral para o vermelho, ou seja,

elas estavam afastando-se da Via Lactea.

Em 1917, ja se sabia que a maioria das galaxiadd2P25 observadas) apresentavam
seus espectros deslocados para o vermelho. Diasge, dle Sitter sugeriu que o efeito
Doppler estivesse relacionado a este fendmeno,odi® imue se poderia interpretar que essas
galaxias estivessem se afastando da Via Lacteajse seria um afastamento tao veloz quanto

maior fosse a distancia de separacéo (RIBEIRO,,1294D).

Em 1929, Edwin Powell Hubble (1889-1953) utilizaidistancias medidas por seu
colaborador, Milton Humason — ele também consideysudados de Slipher, acerca dos
desvios das posicdes das linhas espectrais —atandd que para um dado espectro, todos os
desvios eram da mesma magnitude e resultavam piopais as distancias estimadas para as
galaxias emissoras. Ele conseguiu estimar a diatase Andrbmeda e outras galaxias,
observando o brilho aparente e os periodos degéidsde estrelas Cefeidas nessas galaxias.
Cerca de seis anos antes ele havia dado importeatggbuices, utilizando para iSso o
recém-instalado telescopio de 2,5 m de diametrddote Wilson, Califérnia, descobrindo

gue nossa galaxia ndo era a unica, que de fatila@xisutras.

Munidos do mesmo telescopio, Hubble e Humasongfataram os espectros de
vérias galaxias, e quando compararam as distadaggalaxias com as suas velocidades de
afastamento (por meio dos seadshiftg verificaram que quanto mais distantes maioresiera

as velocidades de recessdo. Como afirma Horvah(2007),

O impacto das observagbes de Hubble foi enorme.e efatb inaugurou a
Cosmologia moderna. Em poucos anos ndo so6 tinaddiclaro que habitamos um
sistema auto-gravitante de 10! estrelas, gas e poeira (além de outras
componentes “escuras” das quais pouco sabemos)amds também que existem
outros bilhdes de galaxias e diversos tipos quefastam de nds com velocidades
gigantescas, maiores quanto for a distancia raelafdlORVATH et a.l, 2007, p.
82).

O efeito Doppler permite determinar a velocidade wlea fonte de ondas
conhecendo-se alguns parametros, como comprimendodh ou frequéncia. Para a radiacéo
eletromagnética, € valida a relacdo (SOUZA, 200AGA, 2005):
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Aobservado - Aemitido Ve
z= =—. (4.1)

Aemitido c

Hubble verificou, ao construir o gréafico da velae™ das galaxiasversusa
distancia (Figura 15), que os dados obtidos parel@cidade em funcédo das distancias era
uma relacdo aproximadamente linear, a qual ficonheadda como Lei de Hubble
(HENRIQUE e SILVA, 2007, p. 18), que possibilitduies propor uma expressdo que
permitisse calcular a velocidade de recessao degaiasia qualquer quando conhecida a sua
distancia. A relacéo entre velocidade e distaneiaoberta por Hubbieera linear, dada por
(HALLIDAY, 2009, p. 379; HENRIQUE e SILVA, 2007; HGG, 2000, p. 1):

ve =CZ = HOTJ (42)

sendoH,, a constante de Hubble, cujo valor na época eca cky dez vezes maior que o atual,

devido aos movimentos relativos das amostras @igal Como destaca Souza (2004):

Inicialmente, Hubble acreditava em um valor bastat¢vado para esta constante,
Hy, = 600km.s™ 1. Mpc~1, estimativa fortemente contaminada por problenaagan
relagdo periodo x luminosidade por ele adotadan alé erros de identificacdo de
sua amostra de Cefeidas [...]. Os resultados maentes indicam qué, = 72 +
5km.s™1. Mpc~! [..]. Os astrébnomos costumam, cautelosamentesandi valor da
constante de Hubble utilizando uma normalizaégos h100km.s™1. Mpc~1, em
gue a constante de normalizacdo deve estar contdantervalo0,5 < h < 1.
(SOUZA, 2004, p. 51).

Além disso, o valor da constante de Hubble ndanaateve constante durante a
evolucéo do Universo (HALLIDAY, 2009, p. 379).

A igualdade (4.2) é valida apenas para baixas wkEdes ou pequenasdshifts Por
outro lado, se esta for escrita como funcdo do terggna-se genérica, valida para qualquer
velocidade, distanciaredshift(WAGA, 2005, p. 161). Ou seja:

v(t) = H(t)r(t). (4.3)

A Equacéo (4.3) € a Lei de Hubble, uma conseqaé&eihomogeneidade e isotropia
do Universo, pois uma expansao dessa forma reguoarrelacéo linear entre velocidade de
expansédo e distancia. Como destaca Assis, NevesresS(2008), esta ja era prevista pelos

'® Hubble ndo mediu diretamente a velocidade, naaderd que ele e outros pesquisadores mediram foi 0s
desvios para o vermelho de nebulosas extragalactiraa discusséo mais detalhada é feita em “Coénisias

na Cosmologia” por Silva e Henrique (2007).

Hubble jamais admitiu ter descoberto a expansadrieerso (ele descobriu a relacéo linear entrecigémle e
distancia). Em uma carta enviada a de Sitter, Bl 18firma: "que a interpretacdo (desishiftsdas galaxias)
deve ser deixada para vocé e os outros poucosagusuficientemente competentes para discutir estatéjo

com autoridade”.
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modelos de Friedmann e Lemaitre. Este ultimo habiéddo um valor para a constante de
Hubble (625 km.3.Mpc?), o qual era aproximadamente igual ao obtido gte eutro anos
depois (HENRIQUE e SILVA, 2007, p. 19). Como indiKeagh (1996), esta lei poderia ser

chamada de “Lei de Lemaitre”.

Figura 15: Relacéo ¢inentre velocidade e distancia obtida por Hubble.
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Fonte: Scaf2014).

4.2 A DESACELERACAO E A ACELERACAO DA EXPANSAO DO UNIVRSO

Ha menos de 20 anos acreditava-se que, devidoratercatrativo da gravidade, a
expansao do Universo deveria ser desacelerada.d@loncosmolégico padréo até meados da
década de 1990 era o de Einstein-de Sitter, comogto pela inflagdo composto de matéria ,
radiacdo e com constante cosmoldgica nula (BUSIN9D. 61).

Contudo, foi tratado no Capitulo 3, que as SN la efcelentes indicadores de
distancias, pois, diferentemente das galaxias,obfios Unicos. A partir do estudo de sua
luminosidade é possivel inferir suas distancias pbo meio delas que se descobriu em 1998
qgue o Universo estd se expandindo aceleradamerd&STB 2009; HORVATH, 2008;
KEPLER, 2011; PANEK, 2014; WAGA, 2000; WAGA, 2008/EINBERG, 2008).

Esta evidéncia se manifesta através da relaca@ndiatedshift obtidas através dos
dados recentes de Supernovas (SOUZA, 2004, p. 263),descoberta foi realizada por dois
grupos independentes, ®upernova Cosmology Proje(3CP) eHigh-Z Supernova Search
Team que, segundo Panek (2014), em 2011 foram lauseama o Prémio Nobel de Fisica.

Mas como as SN la podem indicar que o Universoxpargle aceleradamente? Bem,

se a expansao € acelerada, as distancias medaasagies do que se fossem medidas em
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um Universo que desacelera. Desta forma, se agrfiyas distantes forem observadas com
menos brilho que o esperado é porque a expansaetaaia.

Conforme Horvath (2008), se o brilho de um deteaniintipo de objeto € conhecido e
0 observamos em outra galaxia, por exemplo, é\msdéterminar sua distancia para que seu

brilho reproduza as mesmas caracteristicas. AiogaHorvath (2008):

Foi precisamente isto o que foi feito por duas geglique observaram Supernovas
do tipo la. Supondo que estas explosdes sdo idéntisto é, Velas-Padrdo, os
pesquisadores compararam o brilho das Supernowasngdiram com aquele que
deveria ter de acordo com a distancia obtida peialé Hubble. Assim, concluiram
gue as Supernovas no Universo mais jovem sao naaiasf do que deveriam ser, o
gue indica que a expansdo do Universo esta acdle(ttORVATH, 2008, p. 180).

Em suma, o que se mede de uma supernova € redshifte a sua luminosidade
aparente. Se o seu brilho for mais fraco que oradpesignifica dizer que a distancia até ela
€ maior que a que haveria se a expansao fossegxpanplo, com velocidade constante
(WAGA, 2000, p. 169). Por meio dedshift &€ possivel obter a distancia a galéxia por meio
da Lei de Hubble, levando-se em conta, tambéemuadzp (4.1).

Todavia, foi tratado no Capitulo 2 que a massaymragmna curvatura no espaco-
tempo. No entanto, por meio da Equagéie- mc?, € possivel verificar a intima relacdo entre
massa e energia, de modo que esta também podendeforespaco-tempo (HALLIDAY,
1916, p. 383). Estendendo este raciocinio paraieetdo como um todo, sera que obteriamos
um resultado similar, isto é, serd que o espac¢pdeto Universo € curvado pela energia nele
contida? A resposta para perguntas deste tiporaorgem 1992 quando o COBE fez
medi¢cdes na RCF (em 2003 outras medi¢cdes foranizadak mais precisamente pelo
WMAP), indicando que o Universo é pldfA¢PANEK, 2014, p. 173).

Porém, para ser plano, o Universo deve conter emgyia do que as estimativas para
um Universo plano (com curvatura nula) indicamseja, a quantidade de energia calculada é
significativamente menor que 0 necessario para igtee aconteca. Logo, existe uma
quantidade de energia faltante no Universo, denaairenergia escura ou energia do vacuo.
Pouco se sabe desta componente exética, a quab teapel de acelerar com o tempo a
expansao do Universo.

A constante cosmoldgicaA( proposta por Einstein, tratada no Capitulo 2, é a
componente mais simples para explicar a existé@&ianergia escura, pois ela é repulsiva a
gravidade, logo a expansao nao se retardaria déidd?or outro lado, se a massa faltante

fosse escura ou baribnica (esta ainda seria aratem algum momento a expansao cessaria)

18 curvatura inicial desapareceu durante a répiflag&io que o Universo sofreu e@me 10~3%s.
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era de se esperar uma desaceleracdo para a expangi#onao estd de acordo com recentes
resultados.

Na verdade, 0 que as observacfes indicam é queiversim sO entrou na fase de
expansdo acelerada no passado recente e que as@&xpdm Universo era desacelerada
(WAGA, 2000, p. 168). O Universo estava se expatwlishe forma desacelerada até cerca de
1 bilh&o de anos, sé depois comecgou a acelergranso.

Como destacam Fabris e Velten (2012), estudosim@uSN la indicam que ha
poucos bilhdes de anos o Universo experimenta waea fle expansao acelerada e é a

constante cosmoldgica que possivelmente esta cdusaraceleracao. Além disso,

[...] os indicios observacionais nos levam a ataedjue essa misteriosa constante
A contribui com 70% da energia do Universo represeld que chamamos de
energia escura. Os 30% restantes estariam dividiolos forma de matéria escura
(25%) e matéria baridnica (5%). Este cenario € ecidlo coma\CDM e figura
como dinamica padréao do Universo. (FABRIS e VELTEB12, p. 3).

Entretanto, a for¢a gravitacional por si s6 nadieapa dindmica do Universo: seria
necessario que houvesse outra componente paraaacel&niverso. Segundo a TRG toda
energia é fonte de gravitacdo, logo existindo ast@ote cosmoldgica, que possui pressao
suficientemente negativa, a “massa efetiva” (a geah gravitacdo) serad negativa de modo

que haveria repulséo gravitacional.

O SCP estudou 42 Supernovas coedshiftsentre 0.18 e 0.83 em conjunto com
Supernovas emedshift menor que 0.1 (WEINBERG, 2008, p. 47). O modelooatrado,
como aponta Busti (2009), era composto por mags@ira el, no quall, < 0 pode ser
excluido com confianga estatistica de 99%, indepatiedda curvatura da se¢éo espacial. Para
o0 modelo plano, de tal forma que (HOLANDA, 2007;\&2\, 2004):

Q+ 0y =1, (4.4)
onde:
Qo = Q0 =0, (4.5)
o melhor ajuste foi de:
Qo = 0.2815:02 (10 estatistico) 593 (sistematica identificada), (4.6)

correspondendo g, = —0.58 (resultado independente do parametro de Hubblada p
Dy =028e,=1— 2o

Como vimos no Capitulo 2, quando< 0 o Universo se expande aceleradamente (o
valor obtido para o Modelo Padrédo da Cosmologig fei—0,55). Estes resultados fornecem
uma idade dé3,4*1:3 x 10%°anos (WEINBERG, 2008, p. 47).
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A Figura 16 representa as recentes medidasretishiftsde galaxias. Ela esta em
plena concordancia com a Lei de Hubble. Contudigesra curva para cima no grafico para

grandes distancias indica que o Universo estaracele.

Figura 16: Resultado obtido pekupernova Cosmology Projeztpartir de 42 Supernovas e
18 Supernovas dBalan-TololoSupernovae Survey
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O parametro de densidade do vacuo favorecido pbkervacdes de SN &g =
0,7, o qual é compativel com um Universo plano, oa kef 0, eQ,,, = 0,3, conforme esta

ilustrado na Figura 17.

Figura 17: Resultados oriundos de SN la forneceemaniverso possui parametro de densidade do
vacuo de), = 0,7 para um Universo plano e cdly, = 0,3.
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Por outro lado, dHigh-Z Supernova Search Tearstudaram 16 SNe la cdinl6 <
z < 0.97, incluindo duas SN la do SCP, e 34 SN la com lzameadshifts chegando a
conclusdo de que para um modelo com matéria esctitamos quél, > 0 com um nivel
de confianca estatistica de 99,7%, independenterdatura da secéo espacial (BUSTI, 2009;
WEINBERG, 2008). Eles encontraram um melhor ajysiea uma cosmologia plana de
y0 =0,28+ 0,10 €2y = 1 — 02y, resultando em uma idade de cercd g2 + 1,5) X
10°anos, e com um método de ajuste, com 99,5% de confiamgaluiram que o parametro
de desaceleracdo g < 0, concordando com a expansao acelerada obtidaS@ek A

Figura 18 representa os dados originais obtidoggse grupo:

Figura 18: Resultados obtidos pélah-Z Supernova Search Team
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As SN la fornecem a evidéncia mais direta de quégniverso esta em expansao
acelerada d<0). Os dados de RCF implicam que o Universo € pl@ee=1), logo por
subtracdo temos que a energia escura representad@¥ntetdo do Universo. Além disso,
modelos com expansao acelerada resolvem o prolalanadade do Universo.

Como indica Busti (2009), existem inimeras evid@&ngjue implicam na existéncia
da energia escura, e estas evidéncias foram obtndkependentemente. A Figura 19

representa denominada “genealogia da energia éscura
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Figural9: Genealogia da energia escura.
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Fonte: Lima (2004).

Existem algumas possibilidades para o futuro dovéisp, por exemplo: se a
expansao acelerar para sempre havera uma fase idadangrande estracalhamento, no qual
as galaxias, e tudo que nelas ha, sejam destrogaiadinal catastrofico; se a gravidade
superar a expansao, havera uma grande impld3igoQrunch. Estas possibilidades sao
apresentadas na Figura 20 (é possivel notar pay dwilustracdo que sé recentemente o
Universo comecou a acelerar a expansao).

Figura 20: A expansédo do Universo pode prosseguidisgtintas formas: ele cresce, reduz o
ritmo e acelera, e no futuro ele pode voltar a kwecou acelerar mais. Isso vai depender de sua
massa.
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Fonte: Damineliteier (2010).
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5 CONSIDERACOES FINAIS

Nesta pesquisa, nos debrucamos sobre temas coestuo®s com SN la forneceram
dados conclusivos que indicam que o Universo ena@et numa fase de expansao acelerada.
Para isto, revisamos alguns temas indispensaveisepta compreensao, a saber: os pilares do
Modelo Padrdo da Cosmologia; a escada de dist&dsinica e as principais descobertas
observacionais que levaram a conclusédo de quewetsoi se expande da forma mencionada.

A Cosmologia Moderna se desenvolveu muito aposserdelvimento da Teoria da
Relatividade Geral, a qual previa teoricamente gaegdo do Universo (havia, também, a
possibilidade de um colapso gravitacional), antesmo de Hubble e colaboradores a
detectassem observacionalmente (por meio do estwo® redshifts das galaxias,
possibilitando concluir que a maioria delas estasarafastando da Terra).

A descoberta da Expansao do Universo permitiu pgsigdo de que o Universo teve
uma origem no passado, a partirBig Bang(Modelo Padrdo da Cosmologia), sendo este o
modelo cosmoldgico mais consistente para a desctigdrigem e evolucao do Universo que
atualmente nos dispomos.

A Teoria da Relatividade Geral possibilita, aindaxpansao acelerada do Universo,
descoberta em 1998, independentemente Selpernova Cosmology Projeet o High-Z
Supernova Search Team partir do estudo de SN la, as quais atualmsieos melhores
indicadores de distancia, uma vez que suas lundadses intrinsecas sdo conhecidas (Velas-
Padr&o), permitindo a determinacgéo de sua distancia

Esta descoberta implica numa possivel renovacébislea em alguns pontos, por
exemplo: acreditava-se que o0 Universo possuia, coamoposi¢cao principal, a matéria
baridnica. Atualmente esta espécie de matéria oayemas cerca de5% do total do
Universo. O restante divide-se en25% de matéria escura /0% de energia escura.
Todavia, pouco sabemos tanto da matéria escuraaydarenergia escura, isto €, a verdadeira
natureza destas constituintes permanece descoahecid

A explicacdo para esta expanséo acelerada podiadarvia Teoria da Relatividade
Geral ao admitir-se que a constante cosmoldgieassegsponsavel por esta expansao. Ela é a
principal candidata a energia escura, ou energivamo, que pode estar acelerando a
expansao, uma vez que é uma componente que pesssép negativa, de acéo repulsiva a

gravidade.
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Contudo, existem outras possiveis explicacdesgarkleracdo da expansdo pode ser
obtidas teoricamente de trés maneiras distintasntendo a TRG, a isotropia e
homogeneidade, mas modificantigpara outra componente com pressao negativa ogéoria
de matéria por meio de flutuagbes quanticas; mdotarTRG e a isotropia, mas quebrando a
homogeneidade, levando a métricas distintas ddmdan ou modificando a TRG.

A Cosmologia Moderna, atualmente, passa por umriceparadoxal: ao mesmo
tempo em que celebra o sucesso em descobertadficsnt com modelos teoricos
consistentes, enfrenta grandes questbes em abemo, por exemplo: tanto na descricdo das

caracteristicas da energia escura e na da masétisae
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