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Resumo
Neutrinos são as partículas mais abundantes do Universo depois dos fótons, mas suas massas ainda não são co-
nhecidas. Neste artigo mostramos como a cosmologia moderna permite investigar essa propriedade fundamental
por meio da Radiação Cósmica de Fundo, das oscilações acústicas bariônicas e do crescimento das estruturas
em larga escala. Discutimos como neutrinos, relativísticos no Universo primordial e não relativísticos em épocas
tardias, deixam assinaturas tanto na história da expansão quanto na formação da teia cósmica. Mostramos
também como dados recentes de levantamentos de galáxias, como o DESI, combinados com simulações cos-
mológicas, permitem impor limites cada vez mais precisos sobre a soma das massas dos neutrinos, tornando o
Universo um poderoso detector dessas partículas.

Abstract
Neutrinos are the most abundant particles in the Universe after photons, yet their masses remain unknown. In
this article we show how modern cosmology provides a powerful way to investigate this fundamental property
through the Cosmic Microwave Background, baryon acoustic oscillations, and the growth of large-scale structure.
We discuss how neutrinos, relativistic in the early Universe and non-relativistic at late times, leave imprints
both on the expansion history and on the formation of the cosmic web. We also show how recent galaxy survey
data, such as DESI, combined with cosmological simulations, allow increasingly precise constraints on the sum
of neutrino masses, turning the Universe into a powerful detector of these particles.
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1 Introdução

1.1 História dos neutrinos

Neutrinos desempenham um papel fundamen-
tal no entendimento das interações fracas desde
que foram postulados por Wolfgang Pauli em
1930 para explicar a conservação de energia no
decaimento beta [1]. Nesse processo, um núcleo
instável se transforma em outro por meio da inte-
ração fraca, emitindo um elétron ou um pósitron.
No caso do decaimento beta negativo, temos

n −→ p+ e− + ν̄e, (1)

enquanto no decaimento beta positivo ocorre

p −→ n+ e+ + νe. (2)

A presença do neutrino (ou antineutrino) eletrô-
nico é essencial para garantir a conservação da

energia, do momento linear e do momento angu-
lar (spin) nesse processo.

No Modelo Padrão das Partículas [2], os neu-
trinos são assumidos como partículas sem massa.
No entanto, evidências experimentais obtidas a
partir de oscilações de neutrinos — fenômeno em
que um neutrino muda de “sabor” ao se propagar
— demonstram que eles possuem massa, ainda
que extremamente pequena, exigindo uma exten-
são do Modelo Padrão.

Neutrinos provenientes de diferentes fontes as-
trofísicas e laboratoriais permitiram medir com
grande precisão suas propriedades de oscilação.
Neutrinos atmosféricos, produzidos quando raios
cósmicos colidem com a atmosfera terrestre, ge-
rando píons e káons que decaem em múons e neu-
trinos, foram detectados pela primeira vez nos
campos de ouro de Kolar [3], na Índia. Posteri-

Licença Creative Commons 25

http://doi.org/10.47456/Cad.Astro.v7n1.51840


Neutrinos massivos em cosmologia: geometria e crescimento de . . . G. Brando

ormente, suas oscilações foram descobertas pelo
experimento Super-Kamiokande [4], o que permi-
tiu medir uma das principais diferenças de massa
ao quadrado dos neutrinos, conhecida como es-
cala atmosférica.

Além disso, aceleradores de partículas e reato-
res nucleares fornecem fontes controladas de neu-
trinos, usadas por diversos experimentos de osci-
lação [5–9]. A combinação de todos esses expe-
rimentos, analisada por meio de ajustes globais
aos dados, permite hoje determinar com boa pre-
cisão as diferenças de massa ao quadrado entre os
neutrinos. Em particular, encontramos

∆m2
sun ≡ ∆m2

21 = m2
2 −m2

1

≃ 7.4× 10−5 eV2, (3)

∆m2
atm ≡ ∆m2

31 = m2
3 −m2

1

≃

{
+2.5× 10−3 eV2, (HN),
−2.5× 10−3 eV2, (HI),

(4)

onde o sinal de ∆m2
sun é conhecido como posi-

tivo, mas o sinal de ∆m2
atm ainda não foi de-

terminado experimentalmente. Isso leva a duas
possibilidades para a hierarquia de massas dos
neutrinos: na hierarquia normal (HN), temos
m1 < m2 < m3, enquanto na hierarquia inver-
tida (HI) ocorre m3 < m1 < m2. Atualmente, os
dados de oscilação favorecem levemente a hierar-
quia normal.

Essas diferenças de massa também impõem um
limite mínimo para a soma das massas dos neu-
trinos. Se o neutrino mais leve tiver massa prati-
camente nula, obtemos∑

mν ≳

{
0.06 eV, (HN),
0.10 eV, (HI).

(5)

Na Figura 1 ilustramos esses dois esquemas de
hierarquia de massas, nos quais vale a relação
∆m2

atm ≫ ∆m2
sun.

A fenomenologia das oscilações de neutrinos é
descrita por um conjunto relativamente grande de
parâmetros: além das diferenças de massa ∆m2

ij ,
as probabilidades de oscilação dependem dos ele-
mentos da matriz de mistura Uαi, que podem ser
parametrizados em termos de três ângulos de mis-
tura e até três fases. O conhecimento desses pa-
râmetros foi acumulado ao longo de mais de duas
décadas por uma ampla variedade de experimen-
tos.
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Figura 1: Hierarquia de massas dos neutrinos. Esquema
dos dois possíveis ordenamentos dos autovalores de massa
dos neutrinos: hierarquia normal (à esquerda), em que
m1 < m2 < m3, e hierarquia invertida (à direita), em que
m3 < m1 < m2. As separações entre os níveis são determi-
nadas pelas diferenças de massa ao quadrado medidas em
experimentos de oscilação: ∆m2

sol, associada às oscilações
solares, e ∆m2

atm, associada às oscilações atmosféricas.

Neutrinos solares, produzidos no interior do
Sol, foram detectados pela primeira vez no ex-
perimento Homestake [10], e suas oscilações fo-
ram estabelecidas pelo Observatório de Neutrinos
de Sudbury [11]. Eles fornecem informação sobre
∆m2

sun, conhecida como a escala solar. Já os neu-
trinos atmosféricos, produzidos pela interação de
raios cósmicos com a atmosfera, fornecem acesso
à escala atmosférica ∆m2

atm. Essas duas escalas
são fundamentais para entendermos a estrutura
de massas dos neutrinos e suas implicações para
a física de partículas e para a cosmologia.

Encerramos essa seção introdutória de maneira
a ressaltar que, à luz dos dados observados por
experimentos de neutrinos na Terra, o fato de
neutrinos não serem completamente sem massa
abre uma avenida antes inexplorada a de sondar
neutrinos através da sua interação gravitacional.
E como a presença de uma massa pequena, mas
não-nula, deixa suas características marcadas no
cenário cosmológico.

Este artigo está organizado da seguinte forma:
na Seção 2.1 discutimos os efeitos de neutrinos
massivos na Radiação Cósmica de Fundo (CMB);
na Seção 2.2 analisamos como essas partículas
afetam a geometria do Universo, modificando a
evolução das distâncias cosmológicas. Em se-
guida, na Seção 2.3 abordamos o impacto dos
neutrinos na formação de estruturas, enquanto
a combinação dos efeitos no fundo cosmológico e
no crescimento das estruturas é apresentada na
Seção 2.4. Por fim, as conclusões são discutidas
na Seção 3.
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2 Neutrinos em cosmologia

Na teoria padrão do Big Bang quente1, prevê-
se que cerca de 1028 neutrinos de cada sabor
leptônico foram produzidos no Universo primor-
dial, formando o chamado fundo cósmico de neu-
trinos. Durante a era dominada pela radiação,
esses neutrinos relativísticos constituíram uma
fração significativa da densidade total de ener-
gia do Universo, influenciando diretamente sua
taxa de expansão. Mesmo em épocas mais recen-
tes, quando sua contribuição para a densidade
de energia é muito menor (∼ 0.5%) [12], neu-
trinos massivos deixam assinaturas característi-
cas na evolução cosmológica e desempenham um
papel importante na formação de estruturas em
larga escala, devido à sua alta velocidade térmica
e ao consequente amortecimento do crescimento
de perturbações em pequenas escalas. Esses efei-
tos se manifestam em diversos observáveis cosmo-
lógicos, incluindo a radiação cósmica de fundo em
micro-ondas, a evolução das distâncias cosmológi-
cas e o crescimento de estruturas. Nas subseções
seguintes, discutiremos em detalhe esses efeitos e
como eles permitem impor restrições observacio-
nais à soma das massas dos neutrinos.

2.1 Efeitos na CMB

A história dos neutrinos na cosmologia observa-
cional começou com o estudo de seu impacto so-
bre a Radiação Cósmica de Fundo, a luz mais an-
tiga que conseguimos observar no Universo [13].
Essa radiação foi emitida a cerca de 13.8 bilhões
de anos no passado, no momento em que a ma-
téria e a radiação se desacoplaram e os fótons
passaram a viajar livremente pelo espaço.

No cenário do Big Bang quente, as únicas par-
tículas leves presentes nessa época eram os fótons
e os neutrinos. Por isso, qualquer nova partícula
muito leve que existisse naquele momento se com-
portaria como uma forma adicional de “radiação
invisível”, muitas vezes chamada de radiação es-
cura. Do ponto de vista da CMB, essa radiação
extra se mistura com os neutrinos, já que todos
se movem quase à velocidade da luz e influenciam
o Universo de maneira semelhante.

Assim, as observações da CMB funcionam
como um verdadeiro detector cósmico de neutri-

1Não confundir com a ideia de Big Bang como uma
singularidade inicial que deu origem ao nosso Universo.

nos: ao medir com precisão como a radiação se
propagou pelo Universo primordial, podemos in-
ferir quantos neutrinos existiam e quanta ener-
gia eles carregavam. Normalmente, essas análises
assumem que não há novas partículas além das
já conhecidas, o que transforma a CMB em um
laboratório único para estudar a física das inte-
rações fracas que governaram o desacoplamento
dos neutrinos no início do Universo.

Neste modelo mais simples, assume-se a exis-
tência dos três tipos usuais de neutrinos ativos
que estiveram em equilíbrio térmico no Universo
primordial. No limite em que seu desacoplamento
é tratado como instantâneo2, os neutrinos deixam
de interagir com o plasma quando a temperatura
do Universo era da ordem de T ∼ 2MeV.

Assumindo ainda que as perturbações iniciais
são adiabáticas — isto é, que a entropia é con-
servada e transferida para os fótons — pode-se
calcular a razão entre as densidades de energia
de neutrinos e fótons após o desacoplamento. O
resultado é [14,15]

ρ̄ν
ρ̄γ

=
7

8
Neff

(
4

11

)4/3

, (6)

onde o fator 7/8 reflete a natureza fermiônica dos
neutrinos e o termo Tν

Tγ
=

(
4
11

)1/3 corresponde à
razão entre as temperaturas dos neutrinos e dos
fótons após a aniquilação de elétrons e pósitrons.

A quantidade Neff é chamada de número efe-
tivo de espécies de neutrinos e, no Modelo Pa-
drão, espera-se que seu valor seja próximo de três,
refletindo a existência dos três neutrinos leptôni-
cos conhecidos. No entanto, o valor exato não é
precisamente igual a três, pois a física do plasma
quente primordial não é perfeitamente instantâ-
nea nem ideal.

Em particular, durante a aniquilação de pa-
res elétron–pósitron, e−e+, parte da energia é
transferida também para os neutrinos, alterando
levemente sua densidade. Quando esses efei-
tos são calculados de forma precisa, incluindo
correções radiativas da Eletrodinâmica Quântica
(QED) [2], obtém-se Neff = 3.046, valor que re-
presenta a previsão padrão para o conteúdo rela-
tivístico de neutrinos no Universo primordial.

2Na prática, o desacoplamento dos neutrinos, assim
como o dos fótons da CMB, ocorre ao longo de uma ca-
mada fina em redshift, com largura típica ∆z ≲ 20.
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Dessa forma, uma maneira natural de colocar-
mos vínculos sobre o número efetivo de neutrinos
— ou de testarmos se ele pode diferir do valor pa-
drão Neff ≃ 3 — é permitir variações em torno do
valor previsto pelo Modelo Padrão, Neff = 3.046.
Ao variar esse número, alteramos diretamente a
quantidade de radiação presente no Universo pri-
mordial, o que afeta o momento em que a radia-
ção deixa de dominar sobre a matéria.

Para ver isso de forma explícita, note que a
densidade de energia3 da matéria fria (matéria
escura mais bárions) evolui como

ρ̄m(a) =
ρ̄m,0

a3
, (7)

enquanto a densidade de energia da radiação (fó-
tons e neutrinos relativísticos) é dada por

ρ̄r(a) =
ρ̄γ,0
a4

+
ρ̄ν,0
a4

. (8)

Usando a relação entre neutrinos e fótons, Eq. (6),
obtemos para o fator de escala da igualdade entre
matéria e radiação

aeq =
Ωγ0

Ωm0

(
1 + 0.2271Neff

)
, (9)

onde o fator numérico 0.2271 vem diretamente da
razão de densidades de energia entre neutrinos e
fótons.

O impacto dessa variação sobre a CMB é mos-
trado na Fig. 2. Ao aumentar ou diminuir Neff em
torno do valor padrão, observamos deslocamentos
nas posições dos picos acústicos e mudanças em
suas amplitudes, refletindo o fato de que a quan-
tidade de radiação relativística altera o balanço
de energia do Universo primordial.

Um aspecto importante dessa discussão é que
o efeito principal de Neff sobre a CMB ocorre por
meio da época de igualdade entre matéria e radi-
ação. O redshift, que denotamos por z, descreve
o deslocamento para o vermelho sofrido pela ra-
diação devido à expansão do Universo e está dire-
tamente relacionado ao fator de escala por meio
da relação 1 + z = a−1, onde adotamos a = 1
hoje (z = 0). Como se vê pelas Eqs. (7) e (8), o
redshift da igualdade depende tanto da densidade

3Neste trabalho, para evitarmos confusão entre as no-
tações de pressão isotrópica e momento, vamos nos referir
à essas quantidades de fundo sempre com uma barra, ¯,
acima.
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Figura 2: Espectro angular de anisotropias de tempe-
ratura da Radiação Cósmica de Fundo (CMB) para dife-
rentes valores do número efetivo de espécies relativísticas,
Neff . O painel superior mostra ℓ(ℓ+1)CTT

ℓ /(2π), enquanto
o painel inferior apresenta a razão em relação ao modelo de
referência com Neff = 3.044. As curvas coloridas corres-
pondem a incrementos progressivos em Neff , que alteram
a época de igualdade entre matéria e radiação e, conse-
quentemente, a posição e a amplitude dos picos acústicos.
Observa-se que valores maiores de Neff levam a uma su-
pressão de potência em multipolos altos e a deslocamentos
característicos nos picos, refletindo o impacto de radiação
adicional na dinâmica do plasma primordial.

de radiação quanto da densidade de matéria, po-
dendo, portanto, ser alterado por variações em
qualquer uma dessas componentes. Dessa forma,
mudanças em Neff podem ser parcialmente com-
pensadas por ajustes na densidade de matéria,
resultando em uma degenerescência com outros
parâmetros cosmológicos. Essa degenerescência
torna a extração dos efeitos de Neff um problema
sutil, mas ao mesmo tempo extremamente infor-
mativo sobre a física dos neutrinos.

2.2 Efeitos no fundo cosmológico

Em um Universo homogêneo e isotrópico des-
crito pela métrica de FLRW, cada componente do
modelo padrão da cosmologia evolui no tempo de
acordo com [13]

ρ̄i(a) ∝ a−3(1+w), (10)

onde a é o fator de escala, w é o parâmetro de
equação de estado do fluido, e o índice i refere-se
à matéria escura fria (cdm), bárions (b), fótons
(γ), neutrinos ultrarrelativísticos (ur) e energia
escura (Λ). Essa relação é consequência direta da
equação de continuidade para um fluido perfeito,

˙̄ρ+ 3Hρ̄(1 + w) = 0, (11)
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em que H é o parâmetro de Hubble.
A dependência a−3(1+w) pode ser entendida

como a combinação de dois efeitos: a diluição
geométrica do número de partículas devido à ex-
pansão do espaço, responsável pelo fator a−3, e o
trabalho realizado pela pressão do fluido durante
a expansão, que gera o fator adicional a−3w.

Para os principais constituintes do Universo, os
valores de w são

wcdm = 0, wb = 0, (12)
wγ = 1

3 , wur =
1
3 , (13)

wΛ = −1, (14)

onde cdm é matéria escura fria, b bárions (matéria
visível), γ fótons e ur neutrinos sem massa.

Mas como relacionar esses valores macroscópi-
cos do parâmetro w com a descrição microscópica
das partículas? Em cosmologia, um fluido é des-
crito por uma função de distribuição no espaço
de fases, f(xµ, pµ),4 cuja evolução é governada
pela equação de Boltzmann relativística [13, 16].
Em um fundo de FLRW, essa equação assume a
forma

∂f

∂t
−H p · ∇pf = C[f ], (15)

onde C[f ] representa o termo de colisões.
A equação de Boltzmann descreve como um

grande conjunto de partículas evolui ao longo
do tempo, levando em conta tanto o movimento
das partículas quanto suas interações. Ela é es-
crita em termos de uma função de distribuição
f(x,p, t), que indica quantas partículas ocupam
uma determinada região do espaço de posições e
de momentos. O termo de colisão C[f ], no lado
direito da equação, representa os efeitos das inte-
rações entre as partículas.

Em um Universo homogêneo e isotrópico, como
o descrito pela cosmologia padrão em grandes es-
calas, a função de distribuição das partículas não
depende da posição nem da direção do momento,
mas apenas de seu módulo e do tempo. Após o
desacoplamento, quando as partículas passam a
se propagar livremente pelo espaço, as colisões
tornam-se desprezíveis e o termo C[f ] desapa-
rece. Nesse regime, a equação de Boltzmann im-
plica que a função de distribuição é conservada

4Aqui, xµ são as coordenadas de posição espaço-
temporais de uma partícula, e pµ é o quadri-momento
associado a essa partícula

ao longo da expansão do Universo: as partículas
apenas têm seus momentos alterados pela expan-
são, mas a forma da distribuição no espaço de
fases permanece a mesma.

De forma geral, a evolução da função de dis-
tribuição f(xµ, pµ) é governada pela equação de
Boltzmann relativística,

pµ
∂f

∂xµ
− Γµ

αβp
αpβ

∂f

∂pµ
= C[f ], (16)

onde Γµ
αβ são os símbolos de Christoffel, que

"codificam os efeitos da curvatura do espaço–
tempo", e C[f ] representa os processos de colisão
entre partículas.

Em um fundo cosmológico do tipo Friedmann-
Lemaître-Robertson-Walker (FLRW) com curva-
tura espacial nula:

ds2 = − dt2+a2(t)
[
dr2

+ r2
(
dθ2 + sen2θ dϕ2

) ]
, (17)

essa equação se reduz a uma forma particular-
mente simples,

∂f

∂t
−H p · ∇pf = C[f ], (18)

onde H

H =
ȧ

a
, (19)

é o parâmetro de Hubble, que descreve a taxa de
expansão do Universo. Essa equação mostra ex-
plicitamente como a expansão cosmológica atua
sobre os momentos das partículas, fazendo com
que eles diminuam com o tempo mesmo na au-
sência de interações.

A função de distribuição f permite construir
o tensor energia–momento do fluido, Tµν [f ]. Se
a distribuição de momentos for isotrópica no re-
ferencial do fluido — como ocorre, por exemplo,
para a matéria escura fria no fundo cosmológico
— esse tensor assume a forma de um fluido per-
feito,

Tµν = (ρ̄+ p̄)uµuν + p̄ gµν , (20)

onde uµ é a quadrivelocidade do fluido. A densi-
dade de energia ρ̄ e a pressão p̄ são dadas por

ρ̄ =

∫
d3p

(2π)3
E f, p̄ =

1

3

∫
d3p

(2π)3
p2

E
f. (21)
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Figura 3: Evolução do parâmetro de equação de estado
dos neutrinos massivos, wν(a), em função do fator de es-
cala a (ou, equivalentemente, do redshift (1+ z), para um
conjunto de massas compatível com a hierarquia normal.
A linha tracejada preta indica o comportamento de neu-
trinos sem massa, w = 1/3, correspondente a radiação. As
curvas coloridas mostram a transição contínua de cada es-
pécie de neutrino do regime relativístico w(≃ 1/3) para o
regime não relativístico (w ≃ 0). As linhas verticais ponti-
lhadas indicam o momento em que cada neutrino se torna
não relativístico, aNR, enquanto a linha tracejada verti-
cal marca a época do desacoplamento dos fótons (CMB).
Observa-se que neutrinos mais massivos fazem essa tran-
sição mais cedo, passando a contribuir como matéria fria
em épocas cosmológicas mais remotas.

Uma vez conhecidas essas expressões gerais,
podemos escrever o parâmetro de equação de es-
tado de um fluido como

w(a) =
p̄(a)

ρ̄(a)
(22)

=

∫
d3q

q2

3a2E(q, a)
f(q, a)∫

d3q E(q, a) f(q, a)

, (23)

onde introduzimos o momento comóvel q = ap e

a energia relativística E(q, a) =
√

q2

a2
+m2.

Nos dois limites extremos, o comportamento de
w é particularmente simples. Para partículas ul-
trarrelativísticas, q/a ≫ m, temos E ≃ q/a, o
que leva a w = 1

3 . Já no regime não relativístico,
q/a ≪ m, a energia é dominada pela massa de
repouso, E ≃ m, e obtemos w = 0. Esses resul-
tados são gerais e independem da forma específica
da função de distribuição.

Neutrinos massivos, no entanto, transitam con-
tinuamente entre esses dois regimes. Após o de-
sacoplamento, eles se propagam livremente pelo
Universo, de modo que seu momento físico de-
cai com a expansão como p(a) = q

a , enquanto sua

100101102103104105106
1 + z

10-6 10-5 10-4 10-3 10-2 10-1 100

a

10-5

10-4

10-3

10-2

10-1

Ω
ν
(a

)

Ig
ua

ld
ad

e

C
M

B

Sem massa
m1 = 0.059 eV

m2 = 0.059 eV

m3 = 0.032 eV

aNR (Trans. não-rel.)

Figura 4: Evolução da densidade fracionária dos neu-
trinos, Ων(a), em função do fator de escala a (ou, equi-
valentemente, do redshift (1 + z), para um conjunto de
massas compatível com a hierarquia normal. As curvas
coloridas mostram a contribuição individual de cada espé-
cie de neutrino massivo, enquanto a curva tracejada preta
corresponde ao caso de neutrinos sem massa. As linhas
verticais indicam a época de igualdade entre matéria e ra-
diação, o desacoplamento dos fótons (CMB) e o momento
em que cada neutrino faz a transição do regime relati-
vístico para o não relativístico, aNR. Observa-se que, no
início do Universo, todos os neutrinos se comportam como
radiação, enquanto em épocas tardias passam a contribuir
para o conteúdo de matéria, com uma fração da ordem de
Ων ∼ 10−3 no presente.

massa mν permanece constante. A energia de um

neutrino é então E(a) =
√

q2

a2
+m2

ν . No início
do Universo, quando q/a ≫ mν , os neutrinos se
comportam como radiação. À medida que o Uni-
verso se expande e q/a diminui, eles fazem uma
transição gradual para o regime não relativístico,
passando a se comportar como matéria. A Fig. 3
ilustra a evolução do parâmetro de equação de
estado para neutrinos com diferentes massas.

Para ilustrar como essa transição afeta o con-
teúdo energético do Universo, mostramos na
Fig. 4 a evolução da densidade fracionária dos
neutrinos,

Ων(a) =
ρ̄ν(a)

ρ̄crit(a)
=

8πG ρ̄ν(a)

3H2(a)
. (24)

A Fig. 4 mostra que, antes e em torno da época
de igualdade entre matéria e radiação, a contri-
buição dos neutrinos para o conteúdo energético
do Universo era relativamente maior. Com a ex-
pansão, essa fração diminui em relação à matéria
escura e à energia escura. Mesmo hoje, quando
Ων é da ordem de 10−3 para massas compatí-
veis com os dados atuais, essa pequena contri-
buição ainda produz efeitos observáveis em dis-
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tâncias cosmológicas e na formação de estruturas
em larga escala.

As oscilações acústicas bariônicas (BAO) [13,
17] constituem uma sonda geométrica capaz de
medir a razão entre o tamanho de uma régua pa-
drão no Universo primordial5 e o seu tamanho
observado em diferentes redshifts. Isso permite
reconstruir a história da expansão do Universo
desde a época dominada pela matéria até a era
atual, dominada pela energia escura. Os dados
de BAO mais recentes foram divulgados pela co-
laboração do Dark Energy Spectroscopic Instru-
ment (DESI) [18,19] em seu segundo lançamento
público.

Na prática, as medições de BAO fornecem vín-
culos sobre combinações de distâncias cosmológi-
cas [17], em particular o diâmetro angular DM (z)
e a distância de Hubble DH(z) = c/H(z). Esses
observáveis entram na escala angular caracterís-
tica das oscilações acústicas, ∆θBAO ∼ rd

DM (z) , e
no seu análogo radial, ∆zBAO ∼ rd

DH(z) , onde rd
é o tamanho da régua padrão. Em levantamen-
tos reais, costuma-se trabalhar com uma distân-
cia efetiva, DV (z), que combina os efeitos trans-
versos e radiais e permite uma extração robusta
da escala de BAO.

O levantamento DESI é o primeiro dos grandes
levantamentos de galáxias de estágio IV, proje-
tados para medir a geometria e a formação de
estruturas do Universo com precisão sem prece-
dentes. Em seu primeiro conjunto de dados pú-
blicos, observou-se que, ao combinar BAO, CMB
e supernovas do tipo Ia, algumas análises indi-
cam uma preferência estatística por um cenário
em que a energia escura evolui com o tempo, em
vez de ser uma constante cosmológica.

Uma parametrização amplamente utilizada
para descrever essa possibilidade é o modelo CPL
(Chevallier–Polarski–Linder) [20, 21], no qual o
parâmetro de equação de estado da energia escura
é escrito como wDE(a) = w0+wa(1−a). Na Fig. 5
mostramos as regiões de 95% de confiança nos pa-
râmetros w0 e wa obtidas pela colaboração DESI,
combinadas com dados de supernovas do tipo Ia
e da CMB. Dependendo do conjunto de super-
novas adotado, observa-se um afastamento maior
ou menor em relação ao modelo padrão ΛCDM.

5Mais precisamente, a régua padrão é calibrada no
redshift de arraste dos bárions, zd, que é próximo ao
redshift de desacoplamento dos fótons, z∗.

Figura 5: Regiões de confiança no plano (w0, wa) para a
parametrização CPL da equação de estado da energia es-
cura, obtidas pela colaboração DESI em combinação com
observações de supernovas do tipo Ia e da radiação cós-
mica de fundo em micro-ondas (CMB). Os contornos mos-
tram os níveis de confiança estatística derivados da análise
conjunta desses conjuntos de dados. As linhas tracejadas
indicam a previsão do modelo ΛCDM, correspondente a
(w0, wa) = (−1, 0), permitindo avaliar a consistência - no
caso a inconsistência - dos dados com uma constante cos-
mológica. Figura adaptada de Fig. 11 do artigo [19].

Embora muitos considerem a Fig. 5 o princi-
pal resultado da colaboração DESI, aqui desta-
camos um aspecto igualmente importante para a
física de neutrinos massivos. Como sabemos, as
análises cosmológicas realizadas por essas colabo-
rações utilizam métodos de inferência Bayesiana,
nos quais é necessário avaliar a função de veros-
similhança entre um modelo teórico e os dados
observacionais em um espaço de parâmetros de
alta dimensão. Para que essa análise seja fisi-
camente consistente e não enviesada, introduz-se
uma função de prior, que codifica o conhecimento
prévio sobre os possíveis valores dos parâmetros.

No caso dos neutrinos, por exemplo, impõe-
se que a soma das massas

∑
mν seja não nega-

tiva [22]. A colaboração DESI aplicou esse pro-
cedimento ao variar a massa dos neutrinos tanto
no modelo ΛCDM quanto no modelo de energia
escura dinâmica w0–wa, obtendo as distribuições
mostradas na Fig. 6. O aspecto mais intrigante
dessa figura é que as distribuições posteriores uni-
dimensionais correspondentes às curvas sólidas
azul, laranja e verde apresentam seu pico em valo-
res formalmente negativos de

∑
mν , algo que só é
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Figura 6: Distribuições posteriores para a soma das mas-
sas dos neutrinos,

∑
mν , obtidas pela colaboração DESI

a partir da análise conjunta de dados de estrutura em
larga escala, supernovas do tipo Ia e da radiação cósmica
de fundo em micro-ondas (CMB). As curvas mostram as
probabilidades relativas para diferentes valores de

∑
mν ,

refletindo a sensibilidade das observações cosmológicas à
massa total dos neutrinos. Nota-se que, no caso do mo-
delo ΛCDM, o pico da distribuição posterior ocorre em
valores negativos de

∑
mν , que não são fisicamente per-

mitidos, indicando uma possível tensão entre o modelo e
os dados, e sugerindo uma preferência observacional por
massas muito pequenas, próximas do limite inferior físico.
Figura adaptada de Fig. 15 do artigo [19].

permitido porque o prior físico restringe o resul-
tado final a valores não negativos. Em contraste,
a curva tracejada preta, correspondente ao mo-
delo w0–wa, já apresenta seu máximo deslocado
para valores positivos, em melhor concordância
com os experimentos de oscilação de neutrinos,
que demonstram de forma inequívoca que neutri-
nos possuem massa [23,24].

Para ajudar o leitor a visualizar a origem desse
efeito, mostramos nas Figs. 7 e 8 uma compa-
ração entre dois modelos de energia escura — o
modelo padrão ΛCDM e o modelo dinâmico w0–
wa — considerando quatro valores para a soma
das massas dos neutrinos:

∑
mν = 0, 0.1, 0.2 e

0.3 eV.
Uma simples inspeção dos gráficos revela que,

quando permitimos que a energia escura varie no
tempo, o impacto da massa dos neutrinos sobre as
distâncias cosmológicas torna-se muito mais pro-
nunciado do que no caso do modelo ΛCDM. Nos
exemplos mostrados, as diferenças entre modelos
com neutrinos massivos e sem massa aumentam
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Figura 7: Efeito de neutrinos massivos nas distâncias
de oscilações acústicas bariônicas (BAO) em um modelo
ΛCDM. Os painéis superiores mostram a distância trans-
versal DM (z)/rd (esquerda) e a distância volumétrica
DV (z)/rd (direita) para diferentes valores da soma das
massas dos neutrinos,

∑
mν = 0, 0.1, 0.2 e 0.3 eV. Os

pontos com barras de erro correspondem às medições de
BAO do DESI. Os painéis inferiores mostram o desvio
percentual em relação ao caso sem neutrinos massivos.
Observa-se que neutrinos mais massivos reduzem sistema-
ticamente as distâncias inferidas, com um efeito crescente
em redshifts mais baixos, refletindo o impacto dos neutri-
nos na taxa de expansão e na geometria do Universo.

significativamente, chegando a ser cerca de uma
ordem de grandeza maiores.

Essa degenerescência ocorre porque a CMB,
que observa o Universo em sua fase primordial,
é pouco sensível aos parâmetros que descrevem a
energia escura dinâmica. Na prática, a principal
contribuição da CMB para esses parâmetros vem
de um efeito sutil, conhecido como efeito Sachs–
Wolfe integrado, que depende da variação tem-
poral dos potenciais gravitacionais. Como essa
contribuição é pequena, os parâmetros w0 e wa

ficam apenas fracamente determinados.
Por outro lado, na época observada pela CMB

os neutrinos ainda são ultrarrelativísticos e se
comportam de forma muito semelhante aos fó-
tons. Isso torna a CMB pouco sensível às suas
massas, reforçando a degenerescência entre a
soma das massas dos neutrinos e os parâmetros
da energia escura dinâmica.

Nesta seção mostramos como o parâmetro de
equação de estado dos neutrinos massivos emerge
naturalmente no contexto cosmológico. Partindo
da equação de Boltzmann, derivamos as expres-
sões para a densidade de energia e a pressão iso-
trópica. Como o momento físico dos neutrinos é
diluído pela expansão do Universo enquanto sua
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Figura 8: Mesmo que a Fig. 7, mas agora para um mo-
delo de energia escura dinâmica do tipo w0–wa. Os pai-
néis superiores mostram DM (z)/rd (esquerda) e DV (z)/rd
(direita) para diferentes valores da soma das massas dos
neutrinos,

∑
mν = 0, 0.1, 0.2 e 0.3 eV, juntamente com

as medições de BAO do DESI. Os painéis inferiores apre-
sentam o desvio percentual em relação ao caso sem neutri-
nos. Observa-se que, quando a energia escura é dinâmica,
o impacto de neutrinos massivos sobre as distâncias BAO
é amplificado, atingindo variações de vários por cento, o
que evidencia a forte degenerescência entre

∑
mν e os pa-

râmetros da energia escura.

massa permanece constante, eles transitam conti-
nuamente entre dois regimes, wν(a) :

1
3 → 0, pas-

sando de um comportamento relativístico para
um comportamento típico de matéria fria.

2.3 Efeitos no crescimento de estruturas

Na seção anterior investigamos o parâmetro
de equação de estado dos neutrinos massivos no
fundo cosmológico. Agora vamos entender como
esses neutrinos deixam suas marcas no cresci-
mento das estruturas no Universo. De maneira
análoga ao parâmetro de equação de estado, que
relaciona a densidade de energia e a pressão iso-
trópica de um fluido no nível de fundo, podemos
definir para as perturbações uma quantidade cha-
mada velocidade do som [25],

c2s =
δp̄

δρ̄
. (25)

Essa quantidade mede como pequenas perturba-
ções na pressão e na densidade de um fluido estão
relacionadas.

Para fluidos barotrópicos simples, nos quais a
pressão é uma função apenas da densidade, p̄ =
p̄(ρ̄), a velocidade do som ao quadrado coincide
com o parâmetro de equação de estado, c2s = w.

Assim como w(a) controla a evolução do fluido no
nível do fundo cosmológico, a velocidade do som
determina como as perturbações desse fluido se
propagam e evoluem no espaço e no tempo. Em
particular, ao especificar-se w(a), a evolução do
fundo é completamente determinada por Eq. (10),
ou, de forma mais geral, pelas expressões para ρ̄
e p̄ dadas em Eq. (21).

No caso das perturbações, a situação é um
pouco mais sutil. A quantidade definida em
Eq. (25) não é invariante de calibre: uma simples
mudança de coordenadas pode alterar os valores
de δρ̄ e δp̄, e, portanto, de c2s. Ainda assim, essa
definição fornece uma intuição física clara sobre
como a pressão atua para se opor ao crescimento
das perturbações gravitacionais.

Em um Universo composto apenas por matéria
escura fria, o crescimento de estruturas é parti-
cularmente eficiente. A fase em que esse cresci-
mento é mais intenso ocorre durante a era domi-
nada pela matéria, que se segue à era dominada
pela radiação. Como a radiação possui pressão,
os poços de potencial gravitacional criados pela
matéria encontram uma resistência relativística
durante a fase de radiação. Nessa época, apenas
flutuações com comprimento de onda maior do
que um valor crítico conseguem crescer gravitaci-
onalmente.

Esse comprimento crítico é conhecido como
comprimento de Jeans [13,16,17],

λJ = cs

√
π

Gρ̄
. (26)

Na era dominada pela matéria, a matéria escura
fria possui velocidade do som praticamente nula,
cs ≃ 0, o que torna seu comprimento de Jeans
desprezível e permite que estruturas cresçam em
todas as escalas relevantes. Isso contrasta com a
era da radiação, para a qual crads = 1/

√
3 e a pres-

são impede o colapso gravitacional em pequenas
escalas.

Assim como a teoria de Maxwell para o ele-
tromagnetismo, a Teoria da Relatividade Geral é
uma teoria de calibre, o que implica a existên-
cia de mais graus de liberdade do que equações
de movimento independentes.6 Como consequên-
cia, não existe um sistema de coordenadas uni-
versal que descreva de forma unívoca a evolução

6Uma discussão detalhada sobre liberdade de calibre
foge do escopo deste artigo.
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das perturbações em todas as escalas. No en-
tanto, na teoria de perturbações cosmológicas, os
efeitos genuinamente relativísticos tornam-se re-
levantes apenas em escalas muito grandes, próxi-
mas ao horizonte cosmológico, hoje da ordem de
centenas de megaparsecs a ∼ 1Gpc.

Dessa forma, ao analisarmos as equações de
movimento das perturbações de matéria em es-
calas muito menores do que o horizonte cosmoló-
gico, a gravidade assume uma forma efetivamente
newtoniana, mesmo em um Universo em expan-
são. Nesse regime sub-horizonte, diferentes esco-
lhas de coordenadas levam às mesmas equações fí-
sicas para o crescimento das estruturas. Uma ma-
neira intuitiva de quantificar o crescimento des-
sas estruturas é por meio da função de correla-
ção de dois pontos, que mede como galáxias (ou
a matéria em geral) se agrupam no espaço. Ela
representa o excesso de probabilidade de encon-
trar dois objetos separados por uma distância r,
em comparação com uma distribuição completa-
mente aleatória.

Se n̄ é a densidade média de objetos, a proba-
bilidade de encontrar um objeto em um pequeno
volume dV1 e outro em um volume dV2, separados
por uma distância r, é dada por

dP = n̄2 [1 + ξ(r)] dV1 dV2. (27)

Quando ξ(r) > 0, os objetos tendem a se agrupar
nessa escala; quando ξ(r) = 0, a distribuição é
aleatória; e quando ξ(r) < 0, há uma escassez de
pares nessa separação.

A mesma informação pode ser descrita no es-
paço das escalas por meio do chamado espectro
de potência P (k), que indica quanta estrutura
do Universo está associada a flutuações de tama-
nho característico 1/k.7 Em termos físicos, ξ(r)
descreve o agrupamento no espaço real, enquanto
P (k) descreve o mesmo fenômeno em termos de
ondas e escalas espaciais.

Para visualizar como o espectro de potência
evolui com o número de onda e com o tempo
(ou redshift), mostramos na Fig. 9 quatro curvas,
cada uma correspondendo a um redshift diferente.

Na mesma Fig. 9 indicamos também a depen-
dência aproximada do espectro de potência com o
número de onda em dois regimes distintos:8 gran-

7O número de onda é definido como k = 2π/λ.
8Essa dependência é apenas qualitativa; a forma exata

do espectro é mais complexa e foge do escopo deste artigo.
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Figura 9: Espectro de potência linear da matéria para
diferentes redshifts, z = 0, 1, 2 e 3. A linha vertical tra-
cejada indica a escala de igualdade entre matéria e radia-
ção, keq. Em grandes escalas (k ≪ keq), correspondentes
a modos que entram no horizonte durante a era da maté-
ria, o espectro cresce aproximadamente como P (k) ∝ k.
Em pequenas escalas (k ≫ keq), cujos modos entram no
horizonte durante a era da radiação, o crescimento das
perturbações é suprimido, levando ao comportamento as-
sintótico P (k) ∝ k−3. As diferenças de amplitude entre as
curvas refletem o crescimento gravitacional das estruturas
ao longo do tempo cósmico.

des escalas (modos de Fourier com k pequeno, re-
gião rosa) e pequenas escalas (modos de Fourier
com k grande, região amarela). A linha tracejada
que separa esses dois regimes corresponde aproxi-
madamente ao modo que entra no horizonte cos-
mológico na época da igualdade entre matéria e
radiação,

keq = aeqH(aeq) ≈ 0.01hMpc−1. (28)

Em escalas maiores que keq (isto é, para com-
primentos de onda maiores), os modos entram
no horizonte cosmológico durante a era dominada
pela matéria. Nessa fase, o comprimento de Jeans
é praticamente nulo, e não há pressão significativa
capaz de contrabalançar o colapso gravitacional,
permitindo um crescimento eficiente das pertur-
bações. Já os modos que entram no horizonte
durante a era da radiação, correspondentes a nú-
meros de onda maiores que keq, sofrem a influên-
cia da pressão da radiação no fundo cosmológico,
o que resulta em uma supressão do crescimento
das estruturas em escalas menores.

Uma vez estabelecido o cenário do crescimento
de estruturas na teoria de perturbações lineares
para a matéria escura fria, podemos agora enten-
der o papel específico introduzido pelos neutrinos
massivos. Como vimos na Seção 2.2, em parti-
cular na Fig. 3, a equação de estado dos neutri-

Cadernos de Astronomia, vol. 7, n◦1, 25-39 (2026) 34



Neutrinos massivos em cosmologia: geometria e crescimento de . . . G. Brando

nos massivos transita entre o regime relativístico,
w = 1/3, e o regime não relativístico, w = 0. No
nível do fundo cosmológico, a única escala rele-
vante para caracterizar essa transição é o redshift
em que ela ocorre. No nível das perturbações,
entretanto, a situação torna-se mais rica.

A quantidade que caracteriza um fluido no re-
gime perturbativo é a sua velocidade do som.
Como neutrinos massivos passam a se comportar
de forma semelhante à matéria escura fria depois
de se tornarem não relativísticos, eles contribuem
hoje para a densidade total de matéria do Uni-
verso com uma fração Ων da ordem de 10−3 (ver
Fig. 4). Usando as expressões gerais para densi-
dade e pressão, Eq. (21), e expandindo a energia
no regime não relativístico,

E ≃ m+
p2

2m
,

obtemos

p̄ ≃ 1

3m

∫
d3p p2f =

1

3
ρ̄ ⟨v2⟩. (29)

Isso mostra que a pressão dos neutrinos massivos
está diretamente associada à sua velocidade tér-
mica residual. Para um gás não relativístico de
partículas livres,

c2s =
δp̄

δρ̄
∼

⟨v2th⟩
3

. (30)

A mesma derivação vale para a matéria escura
fria, cuja velocidade térmica é praticamente nula,
implicando c2s → 0.

Neutrinos massivos, por outro lado, foram re-
lativísticos no passado, e sua velocidade térmica
vth preserva essa memória, assim como sua ve-
locidade do som. Isso nos leva a distinguir dois
mecanismos físicos pelos quais perturbações po-
dem se propagar:

• Em um fluido colisional, como o plasma pri-
mordial, as perturbações se propagam sob a
forma de ondas acústicas, com velocidade do
som cs. A escala característica associada a
esse processo é

λsom ∼ cs
aH

. (31)

• Em um fluido sem colisões, como neutrinos
desacoplados, as perturbações se propagam
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Figura 10: Espectro de potência da matéria no redshift
z = 0 para diferentes valores da soma das massas dos neu-
trinos. O painel superior mostra P (k), enquanto o pai-
nel inferior apresenta a razão P∑

mν (k)/P
∑

mν=0(k). As
curvas correspondem a

∑
mν = 0, 0.1, 0.25 e 0.35 eV.

A linha vertical tracejada indica a escala de igualdade
entre matéria e radiação, keq, enquanto as linhas pon-
tilhadas indicam as escalas de free-streaming klivre para
cada massa. Observa-se que neutrinos massivos supri-
mem o crescimento das estruturas em pequenas escalas
(k ≫ klivre), levando a uma redução aproximadamente
constante do espectro de potência, cujo nível aumenta com
a massa total dos neutrinos.

pelo movimento livre das partículas, com ve-
locidade térmica vth. A escala associada a
esse regime é

λlivre ∼
vth
aH

. (32)

Como cs ≃ vth/
√
3 no regime não relativístico,

essas duas escalas são da mesma ordem de gran-
deza,

λlivre ∼
√
3λsom. (33)

Assim, neutrinos massivos introduzem uma es-
cala física adicional no crescimento das estrutu-
ras: a escala de propagação livre (free-streaming).
À medida que os neutrinos se tornam não relati-
vísticos, tanto sua velocidade térmica quanto sua
velocidade do som diminuem, fazendo com que
essa escala deixe de crescer e efetivamente con-
gele. Essa escala preferencial deixa uma assina-
tura direta no espectro de potência da matéria.

Dessa forma, fazendo contato com a discussão
do espectro de potência da matéria apresentada
na Fig. 9, mostramos na Fig. 10 o efeito de neu-
trinos massivos, para diferentes valores da massa,
sobre essa mesma quantidade. Além da depen-
dência com o número de onda k (eixo horizontal),

Cadernos de Astronomia, vol. 7, n◦1, 25-39 (2026) 35



Neutrinos massivos em cosmologia: geometria e crescimento de . . . G. Brando

indicamos também duas escalas importantes: a
escala de igualdade entre matéria e radiação e a
escala de free-streaming. Esta última está asso-
ciada ao momento em que os neutrinos massivos
transitam do regime relativístico para o não rela-
tivístico, como discutido anteriormente.

A melhor maneira de interpretar o gráfico da
razão entre o espectro de potência com neutrinos
massivos e o caso sem massa é analisá-lo da di-
reita para a esquerda. Os modos que entram no
horizonte durante a era da radiação localizam-se
à direita da escala de igualdade, enquanto aque-
les que entram durante a era da matéria estão
à esquerda. Como a era da radiação precede a
da matéria, essa direção de leitura corresponde
à “história” temporal do crescimento das estrutu-
ras.

Por exemplo, um modo com k = 2hMpc−1 en-
tra no horizonte durante a era da radiação e tem
seu crescimento limitado tanto pela pressão da
radiação quanto pelo movimento livre dos neutri-
nos. Como consequência, o espectro de potência
em cosmologias com neutrinos massivos é supri-
mido nessas escalas em comparação com o caso
sem neutrinos. Essa supressão é mais pronunci-
ada em pequenos comprimentos de onda, corres-
pondentes a grandes valores de k.

Além disso, observa-se que a transição associ-
ada ao free-streaming ocorre em torno da escala
klivre. Para modos com k ≫ klivre, os neutrinos se
propagam livremente e não contribuem de forma
eficiente para o crescimento das estruturas, resul-
tando em uma supressão aproximadamente cons-
tante do espectro de potência. Já para modos
com k ≪ klivre, os neutrinos passam a se compor-
tar como matéria fria e a cair nos poços de poten-
cial gravitacional, fazendo com que o espectro de
potência tenda gradualmente ao comportamento
do modelo sem neutrinos massivos.

2.4 Efeitos de fundo + crescimento de
estruturas

Para fechar o que foi delineado nas duas sub-
seções anteriores, vale a pena introduzir um tipo
de análise de grande importância para os grandes
levantamentos de galáxias atuais. No caso de le-
vantamentos espectroscópicos, como o DESI, os
redshifts de dezenas de milhões de galáxias e de
milhões de quasares são medidos com uma preci-

são da ordem de 0.1%. Isso fornece uma deter-
minação extremamente precisa da posição radial
dos objetos no espaço, que se soma à excelente
precisão angular obtida no mapeamento do céu.

Para a análise das oscilações acústicas bariô-
nicas, essa precisão em redshift é mais do que
suficiente para obter medidas muito precisas de
distâncias cosmológicas em diferentes épocas do
Universo, permitindo comparações diretas com
as escalas calibradas pela Radiação Cósmica de
Fundo. Já para extrair ao máximo a informação
sobre o crescimento das estruturas, a combinação
entre a posição no céu e a precisão em redshift
possibilita a chamada análise de Forma Total (do
inglês, Full Shape) do espectro de potência das
galáxias [26–31].

O crescimento de estruturas no Universo, en-
tretanto, é um problema intrinsecamente não li-
near. Isso pode ser visto diretamente nas Equa-
ções de Einstein, que formam um sistema de
equações diferenciais parciais não lineares. A te-
oria de perturbações lineares em cosmologia des-
creve o espectro de potência da matéria ape-
nas até números de onda da ordem de k ∼
0.1hMpc−1. No entanto, os levantamentos atu-
ais e futuros sondam o Universo em escalas corres-
pondentes a valores de k significativamente mai-
ores. Nesse regime, embora o crescimento das es-
truturas se torne não linear, a física dos neutrinos
massivos continua sendo a mesma: a principal di-
ferença em relação ao regime linear é que as não
linearidades amplificam o crescimento em peque-
nas escalas.

Para modelar o espectro de potência no regime
não linear, existem duas abordagens complemen-
tares: uma perturbativa [32] e outra não pertur-
bativa [33]. A abordagem perturbativa consiste
em estender a expansão em perturbações além da
ordem linear. Embora seja uma técnica robusta
e de grande sucesso recente, ela é válida apenas
até escalas moderadamente não lineares. A abor-
dagem não perturbativa, por sua vez, consiste
em resolver numericamente a dinâmica gravitaci-
onal de um grande número de partículas em uma
caixa de tamanho cosmológico, com condições de
contorno periódicas. Esses cálculos, conhecidos
como simulações cosmológicas de N -corpos, são
altamente preditivos, mas também extremamente
custosos do ponto de vista computacional.

Como exemplo final, mostramos na Fig. 11 o re-
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Figura 11: Mapas de fatia da perturbação de densidade da matéria para duas cosmologias: sem neutrinos massivos
(mν = 0 eV, painel esquerdo) e com neutrinos massivos (mν = 0.4 eV, painel central). O painel da direita mostra a
diferença entre os dois campos. Regiões em vermelho correspondem a superdensidades e regiões em azul a subdensidades.
Embora os dois mapas pareçam visualmente semelhantes, o mapa de diferenças revela que neutrinos massivos reduzem
sistematicamente o crescimento de estruturas em pequenas escalas, suavizando filamentos e halos e redistribuindo matéria
ao longo da rede cósmica.

sultado de duas dessas simulações: uma sem neu-
trinos massivos e outra com neutrinos de massa
total 0.4 eV.9 O terceiro painel apresenta a di-
ferença entre os dois casos. Observa-se que os
neutrinos massivos tendem a “embaçar” a forma-
ção da chamada teia cósmica, suavizando a con-
centração de matéria em torno dos poços de po-
tencial gravitacional gerados pela matéria escura.
Enquanto a matéria escura amplifica as não li-
nearidades e promove o colapso gravitacional, os
neutrinos atuam no sentido oposto, suprimindo e
redistribuindo a matéria nessas regiões.

Em conjunto, a combinação de informações de
fundo cosmológico (CMB e BAO) com o cresci-
mento de estruturas medido pelo espectro de po-
tência das galáxias — e calibrado por simulações
cosmológicas — transforma o Universo em um
verdadeiro detector de neutrinos. Enquanto ex-
perimentos de laboratório medem diferenças de
massa, a cosmologia é sensível à soma total das
massas,

∑
mν , por meio de seus efeitos acumula-

dos sobre a expansão e a formação de estruturas.
Essa complementaridade torna os levantamentos
cosmológicos de próxima geração uma das ferra-
mentas mais poderosas para explorar a física dos
neutrinos além do Modelo Padrão.

9Para gerar essas imagens utilizamos os dados sintéti-
cos das simulações Quijote [34], publicamente disponíveis
no website: https://quijote-simulations.readthedo
cs.io/en/latest/index.html

3 Conclusão

Neste artigo procuramos apresentar, de forma
geral, a importância da física de neutrinos mas-
sivos para a cosmologia contemporânea. Os neu-
trinos ocupam um papel central no Modelo Pa-
drão da Física de Partículas e nas buscas por
nova física além desse modelo. Embora tenham
sido originalmente postulados como partículas
sem massa, hoje sabemos que eles possuem mas-
sas extremamente pequenas, e a cosmologia for-
nece um laboratório natural para investigar o li-
mite superior da soma dessas massas.

A divisão natural das sondas cosmológicas ob-
servacionais modernas em sondas de geometria e
de crescimento de estruturas tem, entre seus prin-
cipais objetivos, esclarecer a natureza das massas
dos neutrinos. Embora a cosmologia não possa
revelar diretamente o mecanismo microscópico
que gera essas massas, as assinaturas deixadas
pelos neutrinos ao longo da evolução do Universo
são claras e mensuráveis.

No nível do fundo cosmológico, vimos que as
recentes análises do levantamento DESI sugerem
uma possível dinâmica da energia escura, o que
amplifica significativamente o impacto de neutri-
nos massivos sobre as distâncias cosmológicas. Já
no nível das perturbações, ao examinarmos como
a matéria se aglomera no Universo, observamos
que os neutrinos massivos tendem a suprimir o
crescimento das estruturas em pequenas escalas,
como consequência direta de sua velocidade tér-

Cadernos de Astronomia, vol. 7, n◦1, 25-39 (2026) 37

https://quijote-simulations.readthedocs.io/en/latest/index.html
https://quijote-simulations.readthedocs.io/en/latest/index.html


Neutrinos massivos em cosmologia: geometria e crescimento de . . . G. Brando

mica residual. Como esses neutrinos nasceram
relativísticos, a expansão do Universo reduz seus
momentos ao longo do tempo, levando-os a uma
transição suave para o regime não relativístico.

A combinação dessas duas informações — a
história da expansão cósmica e o crescimento das
estruturas — transforma o Universo em um pode-
roso detector de neutrinos. Com os levantamen-
tos de próxima geração, que mapearão centenas
de milhões de galáxias com precisão sem prece-
dentes, a cosmologia está prestes a entrar em uma
era na qual a soma das massas dos neutrinos po-
derá ser medida com uma sensibilidade compará-
vel à de experimentos de laboratório, oferecendo
uma janela única para a física além do Modelo
Padrão.
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