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«Conta; que agora vem co’os áureos freios 
Os cavalos que o carro marchetado 
Do novo Sol, da fria Aurora trazem;
O vento dorme, o mar e as ondas jazem».

Camões

Ora, como não é de esperar que uma 
descrição inteiramente clássica da matéria 
(tratada como um gás ideal) permaneça ade­
quada a temperaturas muito elevadas (T > mrep), 
um tal modelo não deverá certamente conti­
nuar a ser válido nas vizinhanças da era de 
Planck. Assim, não é de estranhar que o 
modelo puramente clássico de um Big Bang 
quente — a par dos seus grandes e reconhe­
cidos sucessos (expansão cósmica, radiação de 
fundo de microondas, nucleossíntese primordial 
de hidrogénio e hélio) — envolva inevitáveis 
problemas, os principais dos quais vêm refe­
ridos a seguir.

1. A Era de Planck

A energia mais elevada, acima da qual não 
se pode, actualmente, fazer quaisquer previsões 
quantitativas é aquela à qual o raio de Schwar- 
zschild e o comprimento de onda de Compton 
da chamada massa de Planck, Mp, são iguais; 
MpG/c2 = ti /M c, o que dá para essa energia 
o valor de Mpc2 = (h c/G)1!2 c2 ~ 1019 GeV. Essa 
energia determinada a era de Planck do Uni­
verso, caracterizada, ainda, por um compri­
mento lp ~ (G/á/c3)1'2 ~ 10 
tp = (GÃ/c5)1/2~10~,:!
Tp = k-1 c7 / h G2 - 1032 °K e uma densi­
dade pp = Mp//3 = Mp (c3//;.3) - IO94 g.cmr3.

Na era de Planck ('), admite-se que exis­
tisse uma simetria completa entre as quatro 
interaeções (gravitacional, fraca, electromagné- 
tica e forte). O grupo de gauge unificado de 
uma certa teoria de grande unificação (GUT), 
como, por exemplo, (SU(5), quebra-se espon­
taneamente a uma certa temperatura crítica, 
directamente proporcional à constante de aco­
plamento de gauge e à escala de unificação, 
podendo ser calculada com base em dados de 
baixas energias [1], Por outro lado, segundo 
o modelo padrão de um Big Bang quente 
(§ 3 e 5, Parte I), o Universo teve início num 
estado quase homogéneo e isotrópico, com 
densidade e temperatura quase infinitas, expan­
dindo-se rapidamente a partir daí. A rigor, esse 
modelo, baseado na Teoria da Relatividade 
Geral (TRG), prevê, como vimos, uma singu­
laridade espaço-temporal, na qual todos os 
parâmetros dinâmicos divergem para infinito.

-33 cm, um tempo
s, uma temperatura

2. Problemas do Modelo Padrão

a) O problema da singularidade inicial: 
Uma singularidade numa teoria é sinal inequí­
voco de alarme. Uma singularidade espaço- 
-temporal, associada a valores infinitos da 
densidade e da temperatura, envolve, nada 
mais nada menos saber-se como se poderá, a 
partir de uma situação na qual a física não 
vale, passar para uma situação não-singular, 
com todos os seus parâmetros associados tendo 
valores finitos e fixados por determinadas leis. (*)

(*) Parte I publicada em Gaz. Física, 11, 63-70 
(1988).

0) Em unidades de tempo de Planck, tp, a 
idade do Universo é de, pelo menos, sessenta potên­
cias de dez: t 10so t .u ~
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matéria desvia-se da homogeneidade por menos 
de uma parte em mil. Por outro lado, em 
escalas menores, o Universo é altamente 
heterogéneo, contendo galáxias e aglomerados 
de galáxias, regiões vazias e estruturas fila­
mentares com dimensões > 108 pc. Como sur­
giram essas heterogeneidades?

b) O Problema do horizonte: Esta questão 
pode ser posta de diferentes maneiras. Diz-se, 
por exemplo, que existe um horizonte quando 
existem regiões do espaço que não podem 
enviar sinais luminosos (e, portanto, nenhuns 
outros) entre si, o que significa que essas 
regiões não podem comunicar entre si. Ou seja, 
a velocidade finita de propagação da luz separa 
o Universo em regiões (causalmente coerentes), 
as quais ainda não tiveram tempo de se comu­
nicar entre si, desde o início do Universo. 
Desse modo, a aceitar-se o modelo padrão, 
regiões da radiação de fundo de microondas 
separadas na esfera celeste por ângulos > 30° 
não poderiam ter estado relacionadas casual­
mente quando (ou antes) da época em que 
essa radiação sofreu a última difusão. Como 
explicar, então (dentro do modelo padrão) 
que essas regiões aparentemente independentes 
tenham hoje (dentro de uma precisão de uma 
parte em mil) a mesma temperatura e a mesma 
densidade da radiação?

3. O Universo Inflacionário

A partir do início dos anos oitenta, tem-se 
desenvolvido modelos — envolvendo métodos 
clássicos e quânticos — que permitem a elu­
cidação das dificuldades acima referidas, desde 
que haja crescimento exponencial (ou quase 
exponencial) do parâmetro de escala, R(t), pelo 
menos durante um certo intervalo de tempo. 
São esses os modelos de expansão inflacionária 
do Universo, nos quais a matéria é descrita 
por meio de uma teoria quântica de campos 
— uma GUT, como, por exemplo, SU(5) — 
acoplada a uma teoria clássica (a única dis­
ponível) do campo gravítico, a TRG.

A motivação subjacente às diversas versões 
inflacionárias é a de procurar determinar as 
condições para que o Universo disponha das 
propriedades efectivamente observadas: alto 
grau de isotropia e pequeno grau de heteroge­
neidade, grande proximidade da densidade 
crítica necessária para o achatamento, além 
da eliminação da necessidade de uma singula­
ridade espaço-temporal (com todos os seus 
graves inconvenientes), e a ausência de mono- 
pólos magnéticos.

Em qualquer das versões inflacionárias, o 
Universo passa por um estágio de expansão 
exponencial, durante o qual ele permanece num 
estágio tipo vácuo contendo campos clássicos 
(quase) homogéneos, mas nenhumas (ou quase 
nenhumas) partículas. Esses são os campos de 
Higgs das GUT, que desempenham o papel 
de um estado instável do vácuo e cujo decai­
mento pode aquecer o Universo.

Vimos (§ 5 da Parte I) que, durante a 
sua expansão «normal», no modelo do Big 
Bang, à medida que o Universo se vai expan-

c) O Problema do Achatamento: Como 
vimos no final do § 5 da Parte I, a evidência 
observacional sugere que, hoje, o Universo seja 
quase plano e, portanto, muito mais plano ainda 
no início da sua expansão. Se assim for, isso 
seleccionaria a solução k = 0, q0 = 1/2, 
£20 = 1 do modelo padrão, excluindo as outras 
duas (k=±l, q0 § 1/2, £20 § 1).

d) O Problema dos Monopólos Magné­
ticos: Todas as teorias de grande unificação 
prevêm a existência de partículas estáveis 
super-pesadas (m - mx ~ 1015 GeV) e carre­
gadas magneticamente — os chamados mono­
pólos magnéticos — que, de acordo com o Big 
Bang quente padrão, deverão ter surgido logo 
nos primeiros instantes do Universo e serem 
tão abundantes quanto os protões (o que faria 
com que a densidade do Universo fosse 
~ 1015 po - 1015.10-29 g.cm-3 = 10-14 g.cm3). 
Apesar de insistentes buscas, nenhum foi detec- 
tado até agora. Onde param eles?

e) O Problema das Heterogeneidades: 
Numa escala de 1010 pc, a distribuição de
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dindo, vai também arrefecendo «normalmente», 
de acordo com a lei RT = cte. Na expansão 
inflacionária, o que se tem é muito mais 
drástico, de modo que, numa das suas versões, 
devido à rapidez da expansão durante ~ 10~35 s,
0 Universo sobrearrefece (2). Este sobrearrefe- 
cimento está relacionado ao aprisionamento de 
um campo de Higgs num estado de energia 
mais alta, a qual, ao ser libertada mais ou 
menos subitamente (transição de fase) dá lugar 
ao processo inflacionário. Foi um roteiro como 
esse que Alan Guth do MIT idealizou em 
1980 [2], seguindo uma proposta de Alexei 
Starobinsky do Instituto Landau de Mos­
covo [3],

Pouco depois, Andrei Linde do Instituto 
de Física Lebedev de Moscovo [4] e, inde­
pendentemente, Andreas Albrecht e Paul 
Steinhardt da Universidade da Pensilvânia [5], 
propuseram uma outra versão, chamada de 
nova inflação e já no ano seguinte Linde [6] 
propôs uma outra versão ainda, a inflação 
caótica, que, possivelmente, será mais simples 
e natural do que os demais cenários inflacio­
nários e que, por isso mesmo, será o único 
aqui tratado por nós.

O Universo inflacionário tem início, ou 
a partir de uma singularidade tipo Big Bang, 
ou de uma flutuação quântica de uma métrica 
espaço-temporal não clássica pré-existente. Para 
densidades muito elevadas — certamente para 
densidades maiores do que a densidade de 
Planck (3), pp oc M4 — acredita-se que as flu­
tuações quânticas do vácuo físico sejam tão 
grandes que não faça sentido considerar uma 
geometria espaço-temporal clássica do tipo 
usual. Considera-se, em contrapartida, uma «es­
puma» espaço-temporal flutuante, com «bolhas» 
de dimensão ltípica l~>lv (°c Mp 1) ~ 10~33 cm. 
Uma possibilidade é considerar bolhas asso­
ciadas a energias da ordem da massa do 
mesão X, mx ~ Tgut ~ 101S GeV, o que dá
1 ~ m"1 ~ 10-26 cm.

Essas bolhas, devido. a algum mecanismo 
(descrevemos um deles, a seguir), poderão 
começar a expandir-se isoladamente, cada uma 
à sua maneira. Assim, haverá bolhas com taxas

de expansão suficientemente baixas, de modo 
a deixarem de crescer logo após tempos 
microscópicos (ou mesmo macroscópicos, mas 
muito inferiores a ty ~ 1018 s); ou então, bolhas 
expandindo-se tão rapidamente que o arrefeci­
mento do seu conteúdo dinâmico seja tal que 
impeça, por exemplo, o congelamento de 
bariões. Um Universo como o nosso teria uma 
taxa «correcta» de expansão, isto é, teria a taxa 
exactamente adequada para uma expansão 
suficientemente longa, que permita, inclusive, 
o aparecimento de observadores (4). Algumas 
das bolhas, uma vez cessada a expansão (após 
um intervalo finito de tempo), iniciariam um 
processo de colapso.

A inflação tem início em t > t 
lugar, no nosso Universo — como veremos a
seguir — a uma expansão por um factor de

81010 em A t * 10“35 s (que deve ser comparada 
com uma expansão por um factor de 1030 
em At-tjj-lO^s, do modelo do Big Bang 
padrão). Esse período inflacionário é sucedido 
por um interlúdio de aquecimento, após o qual

dandop’
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Fig. 1 — A expansão cósmica segundo o modelo 
inflacionário e segundo o modelo padrão.

(2) Como ocorre com a água, que, sob certas 
condições, pode ser sobrearrefecida, mantendo-se 
líquida até cerca de — 20°C, o que implica que, ao 
dar-se a transição de fase para o estado sólido, essa 
transição liberta uma quantidade muito maior de calor 
latente.

(3) Num sistema de unidades onde h =c = 1 
vem L=M"1. Se além disso a constante de Boltzmann 
kfi=l então massa, energia e temperatura vêm todas 
com a mesma dimensão.

(4) Observadores esses que possam, eventual­
mente, vir a reflectir sobre todo este cenário.
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a evolução subsequente do Universo pode ser 
adequadamente descrita pelo modelo padrão 
(Fig. 1).

prezar o termo k/R2 em (4). As Eqs. (4) e (5) 
são, então, substituídas por:

H2 = (47im2/3Mp <£2 

3H <£ = — m2 <£

(6)

(7)4. A Inflação Caótica

Como, durante a inflação, <£ varia muito 
lentamente no tempo, H ~ <£ poderá ser con­
siderado constante durante esse período, o que 
permite integrar (6):

Num tratamento simplificado (veja-se, por 
exemplo, a ref. 7), consideremos um modelo 
com um campo de Higgs clássico, <£, (associado, 
por exemplo, aos bosões X e Y), com quantum 
de massa m « Mp, quase homogéneo em algum 
domínio espaço-temporal (uma das bolhas de 
espuma), que, localmente, pareça um Universo 
em expansão. Essa expansão será governada 
pela equação de Friedmann-Robertson-Walker, 
Eq. (12) da Parte I:

H = R/R = (47C/3)1/2 (m/Mp) <£ 
H(*)r r/tR(t) = R0 e = R0 e "" i, x = t — t (8a)

ou:

R = R0 exp [(47T/3)1/2 (m/Mp) <£ x] (8b)

R2/R2 = - k/R2 + (8n:G/3)p (D tendo-se, pois, um crescimento quase exponen­
cial durante o período inflacinário tj-Hf^)-1. 
Por outro lado, levando (6) em (7) e inte­
grando:

enquanto que a evolução de <£ no tempo será 
descrita pela equação de Klein-Gordon usual, 
modificada pela expansão da geometria:

~ <t>o = - (m Mp/2 v' 3tt) x (9)
(2)<£ + 3(R/R) <£ + V'(<£) = 0

e ainda:

Supondo que <£ seja minimamente acoplado 
ao campo gravítico, a densidade de energia 
total desse campo é dada por:

4>l - <£2 (t) = (MJ/2n) H x (10)

Esta última, permite que se escreva (8) como

R(t) = R0 exp <{ (2tt/M2) [<£jj - <£2 (t)] } (11)p = <£72 + (V <£)2 + V(<£) 

-<£72 + V(<£) = (<£2 + m2<£2)/2 (3)
A ideia central da inflação caótica consiste, 

justamente, em supor uma distribuição inicial 
caótica do campo <£, a qual, contudo, não pode 
ser inteiramente arbitrária, podendo-se mostrar 
que a distribuição inicial, <£0, deva ser bastante 
homogénea. Inicialmente, deve-se ter p<MJ, de 
modo que V(<£0) - m2 <£2 ~ MJ, o que permite 
atribuir um valor inicial para <£ da ordem de 
4>0 ~ MJ/m (Fig. 2).

No intervalo Mp/5 < j <£ | < MJ/m, o 
campo <£ varia muito lentamente no tempo e 
decresce em direcção ao mínimo de V(<£), 
em <£ = 0, sendo esse, justamente, o período 
inflacionário. Quando, ao contrário, | <£ | <Mp/5, 
o campo oscila rapidamente no tempo em 
torno do mínimo de V(<£), sendo essas oscila­
ções que transformam a energia de <£ em calor,

Levando (3) em (1) e substituindo G cc Mp 2, 
H = R/R, vem:

H2 + k/R2 = (4tt/3 MJ) (<£2 + m2 <j>2) (4)

Por outro lado, (2) fica:

(5)<£ -f- 3H <f> -f- m2 4* — D

Pode-se mostrar [6, 8] que, se 0 campo 
inicial, <£0, for maior do que Mp/5, o termo 
3H <£ em (5) faz com que a variação de <£ no 
tempo seja muito lenta podendo-se, então, 
desprezar <£ em (4) e £ em (5). Como, além 
disso, durante a expansão inflacionária, 
R(t) cresce muito rapidamente, pode-se des-
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aquecendo o Universo e conduzindo à produção 
das partículas com as quais <j> interaja.

de todos os demais, podendo, cada um deles, 
expandir-se durante intervalos de tempo micros­
cópicos ou macroscópicos. Neste cenário, o 
Universo como um todo é constituído por um 
número indefinido de universos, alguns deles 
inflacionários (entre os quais o nosso) (Fig. 3).

vm

/"Tm 2<p2\
Densidade de Planck

Espuma 
Quântica 
de Bolhas

Mp/2 /Algumas
Bolhas Inflacionatn / Expansão

"Insuficiente"M
/i IO 33, i ",cr// IExpansão (

“Cotrecia" *
(Nosso Universo 

Observável)

Expansão __
Demasiada

9-Mp/m •Mp/m-Mp -Mp/S 0 Mp/5 Mp

Fig. 3 — Espuma de bolhas, algumas das quais 
inflacionam.Fig. 2 — A densidade de energia potencial no modelo 

V = m* <j>2/2.

5. Eliminação das DificuldadesAdmitindo que o quantum do campo <j> 
tenha massa m ~ mx ~ 1015 GeV ~ 10-4 Mp e 
pondo que, no início do período inflacionário, 
<j>o ~M2/m~ 104 Mp e que, no final, <£(t) ~ 0, 
as Eqs. (9) e (11) permitem a determinação, 
respectivamente, do tempo de duração da 
inflação e do crescimento de R(t) durante esse 
tempo. Assim, de (9):

x ~ (2 s^37r/mMp) <j>0 ~ 10-35 s 

enquanto que, de (11):

Os modelos inflacionários permitem elimi­
nar todas as dificuldades anteriormente refe­
ridas (§ 2), inerentes ao modelo de Big Bang 
padrão.

a) O Problema do Horizonte: Como a 
parte observável do actual Universo (~ 1028 cm) 
é apenas uma fracção diminuta da bolha infla- 
cionada, deixa de existir a dificuldade relacio­
nada com o início simultâneo da expansão por 
diferentes regiões dessa bolha.

(12)

R/R0 - IO10 (13)
b) O Problema dos Monopólos Magné­

ticos: Estas partículas surgem nas GUT’s devido 
a desalinhamentos dos campos de Higgs entre 
diferentes pontos de espaço. Ora, como vimos, 
na inflação caótica, todo o Universo observável 
é apenas uma diminuta fracção da expan­
são exponencial de uma única região causal­
mente coerente (uma bolha) com dimensão 
m^1 ~ 1026 cm, de modo que os pouquíssimos 
(possivelmente apenas um) monopólos magné­
ticos ali gerados foram varridos para além do 
horizonte.

Durante a expansão inflacionária, dois 
sistemas separados por distâncias superiores 
a H_1 estar-se-ão afastando um do outro com 
velocidade superior à velocidade da luz ("). 
Isso implica em que, no Universo inflacionário, 
se possam observar apenas os eventos que 
ocorram a distâncias inferiores a H~\ Ou seja, 
em qualquer domínio espacial com dimensão 
H-1, a inflação ocorre independentemente do 
que possa acontecer em qualquer outro domí­
nio. Assim, qualquer região de tamanho inicial 
inferior a 2H_1 pode ser considerada como um 
mini-universo individual, que evoluirá de ma­
neira inteiramente independente do que ocorre 
fora dessa região.

Desse modo, cada bolha constitui, inicial­
mente, um mini-Universo causalmente disjunto

(5) O que não contradiz a Teoria da Relativi­
dade Restrita, já que a velocidade de recessão em 
causa não está associada à propagação de qualquer 
sinal, mas sim à taxa à qual a expansão universal 
separa dois pontos distantes.
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c) O Problema das Heterogeneidades: 
A inflação prevê que, em escalas muito maiores 
do que as do Universo observável — que é 
altamente homogéneo — se tenham regiões de 
elevada heterogeneidade, podendo-se atingir 
densidades p (oc M4) ~ 10123. 10~29 g.cm-3 = 
= 10123 p0. Estas heterogeneidades, tal como 
os poucos monopólos magnéticos gerados na 
bolha inicial, seriam varridas para além do 
horizonte, o que significa que, com a inflação, 
deixa de haver necessidade para a existência 
de homogeneidade, inicialmente.

A inflação prevê, ainda, a existência das 
flutuações necessárias (decorrentes de irregu­
laridades quânticas) para explicar as galáxias: 
efeitos quânticos sobre o vácuo quântico geram 
perturbações de <j>, que, por sua vez, provocam 
perturbações de p que permitirão a formação 
de galáxias, desde que m ~ 10~4 M .

potencial gravítica vai aumentando, manten­
do-se, evidentemente, a soma total nula (8).

Contudo, se o Universo surgiu de um vácuo 
quântico, associado à proto-espuma, ele, devido 
ao Princípio de Incerteza, deveria ter recola- 
psado quase que instantaneamente (e, possivel­
mente, todos os universos «que não deram 
certo» devem tê-lo feito). A inflação permite 
evitar esse colapso em diminutas regiões (as 
bolhas) da espuma quântica, fazendo com que 
o Universo como um todo (isto é, não só o 
nosso, mas todos os universos possíveis, emer­
gentes da espuma) não tenha fim e possa, até, 
não ter tido um começo.

O mecanismo inflacionário caótico é tal 
que prevê que o Universo como um todo 
continua a produzir universos inflacionários 
eternamente, apesar disso ter que ocorrer em 
estados energéticos desfavoráveis, com o poten­
cial V(</>) elevado (9). Um mini-universo produz, 
incessantemente, outros e mais outros mini- 
-universos (alguns dos quais, eventualmente, 
colapsam). Desse modo, deixa de ser necessário, 
a rigor, supor que haja, em algum instante, 
um primeiro mini-universo a surgir do nada 
ou de uma singularidade inicial. Da espuma 
quântica, surgem constantemente novos uni­
versos, sempre que V(</>) exceda a densidade 
de Planck (ocM4) e, apesar de universos sem 
conta poderem reverter à espuma, alguns deles 
— e nós sabemos que pelo menos um o fez — 
como resultado de uma grande flutuação de <j>, 
continuaram a expandir-se durante tempo sufi­
ciente para que se desenvolvesse toda uma 
bioquímica de carbono.

d) O Problema do Achatamento: Qual­
quer que fosse a «forma» do Universo no início

da inflação, após uma expansão de 1010 , a 
geometria não poderá diferir discernivelmente 
da geometria plana (6). Assim, na Eq. (4), 
após a inflação, o termo de curvatura, k/R2, 
é muito menor do que o termo H2.

e) O Problema da Singularidade: Até 
mesmo o próprio evento do Big Bang poderá 
ser explicado pelo mecanismo inflacionário. 
O Princípio de Incerteza A E At <h permite 
que se tome «emprestada» ao vácuo uma quan­
tidade de energia A E durante um intervalo de 
tempo A t, desde que essa energia seja «devol­
vida» em A t. Para que o «nascimento» do 
Universo possa ser atribuído a um tal meca­
nismo de flutuação quântica do vácuo, é 
necessário que a energia total do Universo 
seja exactamente nula (num Universo fechado). 
Ora, a energia da radiação e da matéria é 
positiva e a energia gravitacional é negativa (7). 
À medida que o Universo se expande, a sua 
energia positivàxvai diminuindo, devido ao 
arrefecimento da radiação e da matéria, en­
quanto que, concomitantemente, a sua energia

(6) Tal como uma superfície flexível, que, ao 
ser esticada, é desenrugada, isto é, tem a sua curva­
tura diminuída.

(7) Quando um corpo se aproxima, a partir do 
infinito, onde a sua energia potencial gravitacional é 
nula, de um outro na origem, a sua energia potencial 
gravitacional vai-se tornando cada vez mais negativa.

(8) Toda esta argumentação é puramente heurís­
tica, não tendo qualquer base rigorosa, já que o 
conceito de energia total do Universo não faz sentido. 
(De facto, como é que se poderia medir essa energia?)

(9) O reservatório energético que sustenta esse 
processo é justamente a gravitação, devido ao facto 
dela procurar sempre tornar-se mais e mais negativa.

99



0 quadro geral é, pois, de um universo 
global subidividido em domínios exponencial­
mente grandes, cada um dos quais com físicas 
de baixas energias que poderão diferir substan­
cialmente de domínio para domínio O1).

Um outro tipo de mutação pode ocorrer 
durante a inflação, desde que se considerem 
teorias do tipo Kaluza-Klein em dimensões 
mais elevadas. Assim, num universo inflacio­
nário a d-dimensões, nos domínios em que 
V(<£) cresce até ~ M£, as flutuações quânticas 
da métrica, numa escala de comprimento

1 ~ 10~33 cm, tornam-se da ordem de um. 
Nesses domínios, o universo d-dimensional 
pode ser «comprimido» localmente num tubo 
com d-n dimensões (e vice-versa: um tubo com 
d-n dimensões pode ser «dilatado» até d+p 
dimensões) e se esse tubo também for infla­
cionário, a sua expansão subsequente sèrá 
inteiramente independente, tanto do passado, 
como do futuro do seu universo matriz a 
d-dimensões. Desse modo, o universo infla­
cionário subdivide-se em diferentes mini-uni- 
versos, nos quais, por meio de diferentes 
compactificações, poder-se-ão produzir quais­
quer dimensionalidades.

6. Universos com Diferentes Dimensões, 
Diferentes Topologias,
Diferentes Físicas

Além da auto-reprodução contínua do 
Universo como um todo, o modelo inflacio­
nário prevê, ainda, mutações, devido às quais 
não só a física de baixas energias poderá diferir 
de universo para universo, como até o número 
de dimensões de cada um desses universos 
poderá ser inteiramente arbitrário (10).

O que ocorre é que nas teorias de grande 
unificação (GUT’s) existem diversos tipos de 
campos de Higgs, <fo, i = 1,2,..., n e o poten­
cial de cada um desses campos, V(</>,), pode 
ter diferentes mínimos, nos quais cada universo 
poderá permanecer muito tempo. (No nosso 
Universo, muito mais tempo do que os 1010 anos 
de idade do nosso domínio observável). Como, 
por outro lado, as leis que governam as interac- 
ções das partículas a baixas energias dependem 
dos valores dos fc, cada um dos diferentes 
mínimos corresponderá a uma física de baixas 
energias diferentes. Assim, na GUT baseada 
no grupo SU(5), por exemplo, que contém 
vários mínimos de profundidades quase iguais, 
numa das físicas de baixas energias — corres­
pondendo a um desses mínimos — a simetria 
do grupo SU(5) poderá permanecer intacta 
(isto é, todos os </>; permanecem nulos), 
enquanto que, em outras físicas (correspon­
dendo a outros mínimos), poder-se-ão ter dife­
rentes tipos de quebra de simetria, sendo que, 
em apenas um único dos mínimos, a quebra 
de simetria será aquela, observada por nós no 
nosso domínio espaço-temporal.

Como, durante a inflação, ocorrem flutua­
ções em grande escala de todos os «fo, daí 
resulta que o universo global subdivide-se num 
número exponencialmente elevado de mini- 
-universos, nos quais os campos <j>i assumem 
todos os valores possíveis. Quando, em alguns 
desses mini-universos, cessa a inflação, os 
‘rolam’ em direcção a todos os mínimos possí­
veis, dando lugar a todas as quebras possíveis 
de simetria e, consequentemente, a todos os 
tipos possíveis de físicas de baixas energias.

7. Conclusão

Descrever o Mundo, tentar fazer uma ideia 
coerente, de acordo com a (ainda pouca) evi­
dência observacional e que permite previsões 
de futuras observações do cosmo à nossa volta 
— desde as suas mais remotas épocas, até o 
seu eventual mais longínquo futuro — essa a 
proposta, essa a meta, esse o entusiasmante 
objectivo da Cosmologia moderna.

Nós, aqui, vimos como a Cosmologia 
moderna nasce neste século e é filho legítima

(10) Esse facto excluiria a necessidade de se ter 
que justificar como uma necessidade apriorística as 
quatro dimensões espaço-temporais do nosso universo.

t11) Isso leva a imaginar a possibilidade de 
«organizações inteligentes» inteiramente diferentes (e, 
portanto, incompatíveis entre si) de domínio para 
domínio.
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(e inevitável) da representação geométrica da 
gravitação, a Teoria da Relatividade Generali­
zada. Vimos como as equações dessa teoria, na 
sua forma original, inadulteradas pelo termo 
cosmológico, prevêm um Universo dinâmico, 
em contínua evolução a partir de uma singula­
ridade espaço-temporal. Esse modelo cosmo­
lógico, baseado numa teoria estritamente 
clássica como a TRG — o chamado modelo 
padrão de um Big Bang quente — tem ocupado 
o centro do palco, tem desempenhado o papel 
de grande favorito, desde o seu aparecimento, 
até hoje setenta anos decorridos. E ele tem 
sabido corresponder a esse favoritismo, con­
cordando plenamente com todas as observações 
realmente fundamentais e determinantes no 
domínio cosmológico.

De um modelo tão simples e estritamente 
clássico como esse, não é de esperar, todavia, 
que ele não traga, que ele não carregue consigo, 
dificuldades e problemas também fundamen­
tais, também determinantes. Assim é, de facto, 
e seria rematada ingenuidade supor, que esse 
não fosse o caso.

Muitas vias (quase todas artificiais e pouco 
convincentes) têm sido, ao longo dos anos, 
propostas para tentar resolver as dificuldades, 
para eliminar os problemas próprios do modelo 
padrão (12). Desde logo ficou claro que seria 
necessário (e desejável) incorporar uma des­
crição quântica, certamente pelo menos nos 
domínios de momento-energia — e, portanto, 
de espaço-tempo — em que a descrição clássica 
é sabidamente insatisfatória e mesmo não 
aplicável.

Vimos, então, como desde o início desta 
última década tem ganho corpo uma série de 
modelos dito inflacionários que, ao continua­
rem, por um lado (e ‘à faute de mieux’), a 
tratar a gravitação em termos clássicos e no 
contexto da TRG — e, portanto, não per­
mitindo investigações para trás da era de 
Planck — incorporam, adicionalmente, fenó­
menos quânticos na descrição dos primeiros 
estágios do Universo. Esses modelos, que se 
pretendem (e são-no) necessariamente menos 
ingénuos, embora ainda muito simplificados

(simplórios?), dão conta essencialmente de 
todas as dificuldades inerentes ao modelo 
puramente clássico. Têm eles — pelo menos 
para os seus proponentes e defensores — algu­
mas vantagens de princípio, muitas delas ainda 
não plenamente desenvolvidas e exploradas, 
tal como a de poder evitar falar-se num «início» 
para o Universo como um todo; tal como a de 
evitar (de maneira um tanto ad hoc, conve­
nhamos) a singularidade inicial; tal como a de 
não exigir que o número de dimensões espaço- 
-temporais seja necessariamente igual a quatro 
e ainda várias outras.

Este é um esquema ainda por investigar 
em pormenor e no qual, a partir de mini-uni­
versos constantemente a inflarem e a desinfla- 
rem à escala quântica — bolhas quânticas 
numa espuma pré-geométrica—podem-se cons­
truir cenários nos quais alguns desses mini- 
-universos se expandam o suficiente e durante 
suficiente tempo para que se pudesse desen­
volver toda uma bioquímica do carbono, a 
qual, eventualmente, proporcionou — pelo 
menos na periferia de uma certa galáxia 
espiral— que algumas estruturas baseadas 
nessa bioquímica se lançassem a propor 
esquemas e cenários representativos da história 
universal.
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