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A Lei de Hubble

Este apéndice apresenta um texto com uma sugestdo de abordagem para discutir
a Teoria do Big Bang no ensino médio através do estudo da Lei de Hubble. O texto foi
escrito de forma a auxiliar um professor de Fisica do ensino médio, mas que se

necessario possa ser trabalhado diretamente com os alunos.

A Teoria do Big Bang é o nome dado ao atual modelo cosmolégico, ou seja,
modelo que explica o “funcionamento” do universo, sua origem e evolugdo. O uso da
expressao “Teoria do Big Bang” ndo é bem aceito entre os fisicos especializados, que
preferem a maior precisdo dada por “Modelo Padrdo da Cosmologia”, mas a expressdo

popularizou-se entre o publico em geral.

O texto se inicia com uma introducdo breve a respeito do que é uma ciéncia,
apresenta alguns dos primeiros modelos cosmologicos e aborda alguns estudos
precursores da Teoria do Big Bang. Apds isso, o texto tem como foco a Lei de Hubble.
E discutido o procedimento experimental para obtencdo da Lei de Hubble (como
Hubble determinou as distancias as galéaxias e suas velocidades radiais) e também a
interpretacdo de seu resultado, apresentando seu trabalho como a comprovacado da
expansdo do universo, sendo portanto uma das evidéncias a favor da Teoria do Big

Bang.

Durante sua elaboracéo procurou-se ter como pano de fundo a discusséo do que
€ uma ciéncia, como ela “funciona” e evolui, quais as consequéncias de seus avangos, e
outras questdes semelhantes, usando como fio condutor a pergunta “como sabemos 0

que sabemos?”.
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Introducéo

»l

Figura A.1. “Celestial Fireworks

A figura A.1 apresenta uma fotografia tirada pelo telescopio espacial Hubble da
NASA em comemoracdo aos 25 anos do lancamento do telescopio (24 de abril de
1990). Desde entdo, o telescopio Hubble vem contribuindo por meio das imagens
captadas por elena exploracdo do Sistema Solar e mesmo muito além deste. A imagem
mostra o “nascimento” de jovens estrelas, e 0 nome dado a ela (Fogos de artificio
celestial) é uma referéncia a comemoracao do aniversario. Essa fotografia exemplifica
perfeitamente o porqué do fascinio do homem pelo espaco sideral ser tdo antigo e
também o fato de ter sido um de seus primeiros objetos de estudo (tendo sido tdo antigo
guanto o avanco do intelecto humano o permitiu). De fato, é dificil imaginar que vocé
tenha simplesmente passado o seu olho pela imagem sem aprecia-la por alguns

instantes. Mais dificil ainda é imaginar este cenario “ao vivo” sendo ignorado mesmo

! Disponivel em <https://www.nasa.gov/image-feature/celestial-fireworks> Acesso em dez. 2015
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pelo mais ocupado e insensivel dos homens. Bom, ¢ evidente, considerando sua fonte,
que essa imagem especificamente ndo seria vista a olho nu, mas imagens igualmente

bonitas sdo tiradas por fotdgrafos aqui mesmo da Terra, como as figuras A.2 e A.3.

Figura A.2. Alpes suicos

Figura A.3. Parque Estadual dos Trés Picos — Friburgo - RJ?

Assim, constatamos o que todo observador que tenha dedicado um minimo de

tempo a olhar o céu noturno (ou fotografias deste) ja sabe: as imagens também sao

2 Disponivel em <http://gl.globo.com/rj/regiao-serrana/noticia/2014/10/friburgo-rj-e-uma-das-10-
melhores-cidades-para-observar-estrelas.html> Acesso em mar.2016.
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estonteantes vistas aqui da Terra. O que elas duas ttm em comum? O fato de ambas
terem sido tiradas em regides elevadas e relativamente longe de quaisquer centros
urbanos, de forma a evitar poluicdo luminosa. Assim é facil compreender o porque néo
vemos um céu destes em nosso dia a dia em geral. E, embora ndo desejemos isso a
ninguém, a proxima vez que faltar luz & noite em sua cidade, ou a0 menos em seu
bairro, note o quanto o céu estara mais parecido com a foto da figura A.3 do que quando
as luzes da cidade estdo acesas. Embora provavelmente nessa situacdo vocé estard mais
preocupado em procurar lanternas ou velas e ligar para a companhia que fornece energia
elétrica para sua cidade do que em olhar para o céu, esse pensamento certamente ja deve
ter passado pela cabeca de muitos. Ao menos passou na cabeca do fotdgrafo francés
Thierry Cohen que desenvolveu uma série de imagens denominadas “Darkned Cities”,
que revela como seria 0 céu noturno de grandes cidades caso nao houvesse luz elétrica e
poluicdo. Para isso Cohen, através do processo de montagem, combinou imagens de
grandes cidades com o céu noturno de lugares distantes de quaisquer grandes
civilizagdes. Seu trabalho inclui imagens de Paris, Nova York, Téquio, Los Angeles,
Shangai, Hong Kong, Sdo Francisco e mesmo de cidades brasileiras incluindo S&o
Paulo, Rio de Janeiro e Niterdi. Nas figuras A.4 e A.5 vemos as fotos do Rio de Janeiro

e de Niteroi, respectivamente.

Embora as figuras ndo representem o que de fato veriamos, elas nos ddao uma

nocao do quéo estonteante seria a imagem visualizada.

Mais uma vez, é perfeitamente compreensivel que o céu noturno tenha sido alvo
da anéalise de tantos povos antigos e que, depois de tanto observar, 0 homem tenha
tentado compreender o funcionamento do universo. Como este texto trata de uma lei
natural que consiste numa importante evidencia experimental de um dos modelos que
tentam descrever o universo, investiremos algumas paginas analisando outras tentativas

de descrever o universo, todas precedendo a atual.
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Figura A.4. Rio de Janeiro®

Figura A.5. Niteroi*

3 Disponivel em < http://www.techtudo.com.br/noticias/noticia/2013/01/fotografo-simula-como-seria-
ceu-de-cidades-sem-luz-em-darkened-cities.html| > Acesso em mar.2016.
4 Disponivel em < http://www.techtudo.com.br/noticias/noticia/2013/01/fotografo-simula-como-seria-
ceu-de-cidades-sem-luz-em-darkened-cities.html| > Acesso em mar.2016.
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A Grécia Antiga

O “nascer” da ciéncia

Ao estudar a Historia da Fisica, ou de outras ciéncias, € comum gue nosso ponto
de partida seja a Grécia Antiga. Talvez uma pergunta que (espera-se) muitos devem ter
feito é o porqué dessa convergéncia. Os gregos antigos coexistiram com diversos outros
povos dos quais a cultura e, por extensdo alguma contribuicdo intelectual, influenciaram
0S povos posteriores e até mesmo o0s da atualidade, tais como 0s egipcios, persas,
mesopotamios, para nio falar nos povos que os precederam. E de se estranhar que todo
o0 crédito recaia para um s6 povo. O que os caracteriza como a “linha de partida” do
conhecimento humano? Foi de fato desse povo que originou-se todo o conhecimento
atual? E quase Obvio que a resposta para essa pergunta é ndo. O conhecimento no
surgiu da Grécia Antiga, pois este povo ja era organizado e possuia, assim como 0s
outros povos citados (por vezes até mais do que os gregos), no¢bes de agricultura,
economia, geometria, entre outras informacdes concernentes ao conhecimento humano
sobre a natureza. Comecamos o estudo das Histérias das Ciéncias pela Grécia antiga,
pois o estudo trata do inicio da Ciéncia em questdo, e ndo do inicio do conhecimento do
que ela se propdem a estudar, 0 que ndo € a mesma coisa. A questdo € um tanto quanto
confusa, e nos remete a perguntas que ainda hoje possuem respostas (ou tentativas de
respostas) que ndo convergem entre os pesquisadores da Historia da Filosofia, tais como
“Quando um conjunto de conhecimentos constitui uma ciéncia?”. Tal assunto requereria
muito mais atencdo do que a tratada neste texto, fugindo do tema principal deste.
Facamos entdo um breve apanhado desta questdo com o fim de compreendermos o
porqué de comecarmos nosso retrospecto de modelos cosmoldgicos com o modelo de

um grego da antiguidade.

As palavras Ciéncia e cientista, por incrivel que pareca, sdo terminologias
relativamente modernas. A palavra cientista foi criada pelo polimata vitoriano William
Whewell, que a usou pela primeira vez em marco de 1834. A palavra é uma variacao do
Latim “scientia”, que significa “conhecimento”, e o termo foi utilizado para designar

aqueles que antes eram usualmente chamados de Filésofos Naturais®. Segundo o

> Simon Singh, Big Bang. Primeira edi¢3o (traduzida), Editora Record, Rio de Janeiro, 2006.
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dicionario Aurélio, Ciéncia € definida como “Conjunto de conhecimentos fundados
sobre principios certos. Saber, instrucdo, conhecimentos vastos...”. Embora as duas
definicbes estejam relacionadas, a segunda ndo estd totalmente de acordo com a
primeira. Afinal, os povos contemporaneos aos antigos gregos (e mesmo 0S
antecessores a eles) possuiam consideravel grau de saber, instrucdo e conhecimentos
vastos, tal como a geometria dos egipcios ou as observacdes astrondmicas dos
babilénios. O que diferencia o conhecimento desses povos e o dos gregos, diferenca
essa que caracteriza os saberes gregos com o que de fato se entende como ciéncia, é 0
fato destes (os gregos) terem se preocupado com as causas dos fendmenos, ao inves de
apenas usa-los. Assim, enquanto os conhecimentos dos outros povos tinham um carater
mais pratico, 0s gregos se perguntavam por que os fenbmenos estudados ocorriam.

Segundo Guthrie®:

“Aqui esta a diferenca fundamental entre eles [as civilizagbes mais antigas] e os
Gregos. Os Gregos perguntara ‘Por que?’ e esse interesse em causas leva
imediatamente a mais demandas: A demanda por generalizacdo. O Egipcio sabe
que o fogo é um instrumento dtil. Ele tornara seus tijolos duros e duraveis,
aquecera sua casa, modificara areia em vidro, criara aco temperado e extraira
metais do minério. Ele [0 egipcio] faz essas coisas e se contenta em aproveitar
0s resultados em cada caso. Mas se, como o0s Gregos, VOcé pergunta por que a
mesma coisa, o fogo, faz todas essas coisas diferentes, entdo vocé ndo mais esta
pensando separadamente o fogo que é aceso em fornos de tijolo, nas lareiras e o
fogo na oficina do ferreiro. Vocé comeca a perguntar qual é a natureza do fogo,
em geral: Quais sdo as propriedades do fogo? O progresso em [fazer]
generalizagbes mais altas constitui a esséncia do novo passo tomado pelos
Gregos. Os metodos dos Babildnios tém um carater algebrico e mostra que
estavam cientes de certas regras algébricas, mas [. . . ] “nenhuma tentativa foi
feita para generalizar os resultados”[Guthrie cita outro autor]. Os Egipcios
pensavam na geometria como uma questdo de terras retangulares ou
triangulares. Os Gregos a tiram do plano concreto e material e comecam a
pensar nos proprios retangulos e triangulos, que tém a mesma propriedade,
estejam em campos de muitos acres ou em pecas de madeira ou tecido de
poucas polegadas ou, simplesmente, representados por linhas tracadas na
areia.”

Ja tratar a questdo do porqué desse conhecimento ter se originado na Grécia e
ndo em outros povos é um tema igualmente complexo, e de natureza mais social. Assim

como no caso de “o qué de fato pode ser chamado de ciéncia?”, temos diferentes

® Guthrie, citado no texto de Penha M. C. Dias e Raquel A. Sapunaru, Histdria da Fisica | — Formagdo das
categorias do pensamento em Fisica (século X! a.C. — Século XVII d.C.), 2008. Disponivel em HTTP:
www.if.ufrj.br/~pef/producao_académica/material_didatico/2008/historia_fisica_1.pdf>.
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respostas por diferentes estudiosos, ndo sendo todas consensuais. Segundo o historiador
George Sarton, citado no mesmo texto anterior, a ciéncia grega nasceu na Jonia (uma
colbnia grega) por esta ser um “terreno fértil a informacdes” devido (entre outras

causas) a sua posi¢do geogréafica que:

“(...) era um lugar excelente para a mistura de ideias e culturas e o estimulo
resultante. Na medida em que as pessoas ficam estagnadas em suas vilas
ancestrais, elas ndo se perguntam muitas questdes, pois cada pergunta foi feita
e respondida um numero de vezes e ndo ha propoésito em ficar se preocupando
com elas. Pelo contrario, quando pessoas de diferentes racas e com tradigdes
diferentes se agrupam, cedo ou tarde, ocorre aos mais inteligentes [no sentido
de Sarton, pessoas individuais, ndo grupos] que ha mais de um modo de se
olhar para as coisas e de resolver problemas.”

O que tem bastante sentido quando consideramos a posi¢do da J6nia no século
VI A.C., rodeada pelo Egito, pela Pérsia e o caminho para a Mesopotamia. Ja para outro
autor, Duanne Roller, também citado no texto de Dias e Saponaru, os gregos foram
motivados a compreender a natureza pelo fato de, segundo sua cultura, seus deuses, que
personificavam a natureza, agiam como humanos, trapaceavam, discutiam, se
enfureciam, se alegravam, etc. Sendo assim, era possivel entendé-los e, por extensao,

compreender o funcionamento da natureza.

Ainda que tenhamos diversas correntes de pensamento a definir o que é ciéncia e
por qué ela surgiu, o fato € que em grande parte elas concordam que seu comeco se deu
na Grécia Antiga, sendo a evidéncia mais antiga a ser encontrada no século VI a.C.,
onde foi criada uma nomenclatura para designar a natureza, e, posteriormente, para
designar o proprio estudo dessa. A seguir, veremos entdo o que se considera o primeiro

modelo cosmoldgico, 0 modelo de Aristdteles.
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O Modelo Aristotélico

Aristoteles foi um filosofo da Grécia antiga, que viveu entre os séculos 1V e Il
A.C., e cujos estudos (e a critica a eles) foram a base da formacdo das categorias do
pensamento em Fisica, tendo influenciado o0 mundo por quase dois milénios (sobretudo
a Europa medieval), segundo as autoras ja citados Dias e Sapunaru. A ele é associado o
primeiro modelo cosmologico. Denominamos aqui de modelo cosmolégico um modelo
cientifico que explique a origem, a evolucdo e o funcionamento do universo, visto que
antes de Aristoteles, como ja foi mencionado, os babilénios ja possuiam dados
astrondmicos incrivelmente precisos, que inclusive foram utilizados por Claudio
Ptolomeu, que viveu aproximadamente 400 anos depois de Aristételes, para este
desenvolver seu proprio modelo. Aristételes foi o primeiro, entdo, a criar um modelo
que tentava explicar o funcionamento do universo. A figura A.6 representa um esquema

bem simplificado do modelo Aristotélico.

Primeiramente vemos que seu modelo era Geocéntrico, isto é, era um modelo no
qual a Terra ocupava uma posicdo central (era o centro do universo), o que era
perfeitamente plausivel para a época visto que, do ponto de vista daqui da Terra, tudo
parece girar em torno de nos. Repare ainda que, além da chamada esfera das estrelas,
camada que ficava mais afastada de nos, o universo aristototélico era composto apenas
pela prépria Terra, pelo Sol, a Lua, Mercario, Marte, Vénus, Japiter e Saturno, ndo
sendo conhecidos ainda os planetas Urano e Netuno e os diversos astros menores do
sistema Solar. Mas um modelo envolve, além da observagdo, uma justificativa, e o
porqué de a Terra estar no centro, segundo Aristoteles, € um tanto curioso, e esta ligado
ao sistema filosofico que o proprio desenvolveu. Segundo Aristoteles, o universo podia
ser divido em Sublunar e Supralunar. O primeiro, imperfeito, perecivel, o segundo,
perfeito, eterno. Aristételes adotou a teoria de um antecessor seu, Empédocles, no qual
o mundo sublunar era composto de quatro elementos primordiais, a &gua, a terra, o fogo
e o ar, tendo cada um o seu “lugar natural”, de acordo com a sua natureza. Tudo mais
(incluindo nos) teria uma certa proporcdo desses quatro elementos, cuja natureza
também estava associada a duas qualidades a lhes caracterizar. De modo simples,
podemos dividir os elementos e suas qualidades de acordo com a figura A.7 (embora

Empédocles tenha “dividido” essas caracteristicas em predominante e “secundaria”).
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TERRA o ‘» AR

Figura A.7. Elementos primordiais (segundo Aristdteles) e suas qualidades.

A posicao dos corpos depende entdo do tipo de material de que é feito. A terra
por ser mais “pesada”, possui seu lugar natural mais abaixo do que 0s outros trés
elementos. Acima dela se encontra a agua, depois o ar e por fim o fogo. Assim, se
largamos uma pedra num lago essa afunda porque seu lugar natural é abaixo da agua, e
se assopramos bolhas de ar em baixo da agua elas sobem por que o lugar natural do ar é
acima da agua. O fogo, que sempre “sobe”, tenta constantemente ficar em seu lugar

natural, acima dos outros elementos. Seguindo esse raciocinio, se um corpo afunda na

7 Disponivel em < http://www.portaldoastronomo.org/tema_pag.php?id=38&pag=2>.
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agua, é porque sua composicdo € em maior parte do elemento terra, se ele flutua, sua
composicao deve conter bastante ar. Como a terra é o elemento que fica abaixo de todos

0S outros, o planeta Terra resulta da “queda” de toda terra para o centro do universo.

J& 0 mundo supralunar era composto de um quinto elemento, o éter. Este era
perfeito, e 0 movimento do mundo supralunar caracterizava essa sua perfeigdo. Para
Aristoteles, 0 movimento podia ser caracterizado como natural ou violento. O violento
era causado por forcas que podiam retirar 0os corpos de seu lugar natural. O natural era
um movimento “dos préprios corpos”, para voltar ao seu lugar natural. Assim, se
erguemos uma pedra do chdo, esta realizou um movimento violento, e quando esta é
solta, ela volta para seu lugar natural através do movimento natural. Ao chegar a seu
lugar, o corpo para. O estado natural dos corpos é entdo o repouso, sendo este uma
caracteristica associada a perfeicdo, enquanto 0 movimento € associado a imperfeicao.
O mundo supralunar era perfeito, e embora este estivesse sempre em movimento, seu
movimento era “especial”, perfeito, eterno, por ser um movimento circular uniforme
(para os gregos antigos). Assim, ndo importava o fato de os corpos supralunares estarem
em movimento ja que seu movimento era equivalente a estar parados. Afinal, depois de

um ciclo, vocé volta para 0 mesmo lugar.

O modelo Ptolomaico

Claudio Ptolomeu foi um grego nascido no século Il D.C., e que contribuiu
profundamente para Astronomia, tendo organizado um modelo em sua obra denominada
“Almagesto” (que significa “o maior de todos”) que consiste no maior tratado de
Astronomia de toda a Antiguidade, segundo Dias e Sapunaru . O seu modelo, apesar de
ainda estar ligado a antiga filosofia grega, sobretudo no aspecto de perfeicdo do
movimento circular, responde a muitos dos problemas que seus antecessores nao
conseguiram. Na verdade, em certo sentido, seu modelo tentava “salvar” essa no¢do
grega, conciliando-a com o que era observado (e que estava em aparente contradicdo
com ela). Podemos apontar trés desses problemas, todos concernentes aos planetas do
Sistema Solar: primeiro, os planetas, ao longo de seu movimento anual, sofriam

retrogradacfes (“davam marcha ré”) em certos trechos, e isso obviamente ndo
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correspondia a um movimento circular (muito menos uniforme). Na figura A.8, vemos
em vermelho a érbita de Marte vista aqui da Terra, constatando esse fato. Segundo, 0
“brilho” dos planetas variava no decorrer do ano, o que indicava uma maior
proximidade (ou afastamento) dos planetas em relacdo & nos, observacdo também
incompativel com um movimento circular. Terceiro, o tempo entre duas retrogradactes

sucessivas de um planeta varia.

O modelo de Ptolomeu explicava esses problemas em termos de movimentos
circulares uniformes. E, embora ndo tenha sido ele a propor todos 0s “esquemas” que
explicavam essas anomalias, ele organizou as informagfes acumuladas até sua época,
modificou alguns desses parametros e acrescentou outro, que deixava seu modelo mais
de acordo com os resultados observacionais, sobretudo no que se refere ao terceiro

problema mencionado acima.

A explicacdo do movimento retrégrado e da variagdo do brilho dos planetas,
preservando os movimentos “perfeitos” circulares foi feito através do seguinte artificio:
O movimento dos planetas pode ser descrito como um circulo (chamado epiciclo) cujo
centro também realiza um movimento circular (este segundo circulo recebe 0 nome de
deferente). O centro do deferente é ocupado pela propria Terra. Esse esquema esta
exemplificado na figura A.9. Na figura A.10 temos uma imagem “completa” do Sistema

Solar segundo esse esquema simplificado.

O artificio acima mencionado é uma versdo simplificada do modelo de
Ptolomeu, visto que apenas ele ndo consegue explicar a variagcdo do tempo entre duas
retrogradacdes sucessivas de um planeta. Para resolver esse problema foi adicionado
pelos gregos uma excentricidade. Se a Terra ndo ocupar o centro do Deferente, estando
“ligeiramente” deslocada em relagdo a este, o movimento do epiciclo pode ser
considerado uniforme, ndo do ponto de vista da Terra, mas sim do centro do deferente.
O modelo final de Ptolomeu contém ainda outra excentricidade, o chamado ponto
equante, uma contribuicdo original do proprio Ptolomeu que melhora o modelo de
forma que este fique ainda mais em conformidade com os dados observacionais. Esse

esquema pode ser visto na figura A.11.
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Figura A.8. Retrogradacédo dos planetas (Kaufmann, p.56). A figura mostra (em vermelho) uma

retrogradacao de Marte entre 0s meses de janeiro e margo.

icicl
P
T
leste
deferente /

Figura A.9. A figura a esquerda é o modelo do epiciclo e do deferente simplificado. A figura da
direita € o movimento resultante, visto da Terra; a figura é fechada, s6 se os periodos do epiciclo
e do planeta forem comensuraveis.

Figura A.10: Ptolomeu (no canto) e um esquema simplificado de seu modelo cosmoldgico.?

8 Disponivel em < http://www.portaldoastronomo.org/tema_pag.php?id=38&pag=2>
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Deferente
Deferente

Figura A.11. Imagem reproduzida de H.M.Nussenzveig, Curso de Fisica Basica,v.1, pag 189).

Nesse esquema final, temos o epiciclo girando em torno do centro do deferente

com um movimento uniforme do ponto de vista do equante.

Embora Ptolomeu, assim como muitos dos antigos gregos, tenha
deliberadamente tentado “salvar” a ideia do movimento circular perfeito, sua
contribuicdo foi genuina, ndo se limitando a um “achismo”. Ele de fato conseguiu
descrever o movimento dos Planetas do ponto de vista de um observador daqui da Terra

com notavel preciséo, tendo sua obra perdurado por aproximadamente treze séculos!

O Modelo Copernicano

Nicolau Copérnico (1473-1543), outro brilhante astrénomo, nasceu numa
provincia da Polénia (na época, Reino da Pol6nia). Seu trabalho em astronomia esta
contido na obra “De revolutionibus orbium coelestium” (nome original em latim que
significa Das RevolugOes das Esferas Celestes) que constitui uma grande mudanca, do
ponto de vista filos6fico, em relagdo a astronomia da antiguidade. O livro, publicado no
ano de sua morte, contém seu modelo cosmoldgico que, apesar da grande transicdo que
representa, era bastante semelhante a astronomia grega. A repercussdo do seu trabalho é
um assunto controverso em Epistemologia, sendo um valioso exemplo de como o
contexto histérico influéncia os rumos das ciéncias tanto quanto as areas econdmicas e

politicas.
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A grande mudanca reside no fato de que o modelo Copernicano propde que o
Sol seja (quase) o centro do universo (da época), e ndo a Terra. Os modelos que assim o
fazem sdo chamados de heliocéntricos, enquanto que aqueles que descrevem 0 universo
centrado na Terra sdo chamados de geocéntrico. A figura A.12 mostra um esquema

simples do modelo de Copérnico.

Figura A.12. Copérnico (no canto) e um esquema simplificado de seu modelo cosmoldgico.’

A ideia de um modelo heliocéntrico ja havia sido proposta por astrénomos
gregos mesmo na época de Aristdteles, e fora refutada por um motivo bastante razoavel:
se a Terra se movesse ao redor do Sol, deveria existir (e de fato existe) um efeito
denominado paralaxe. Esse efeito ocorre, por exemplo, ao olharmos os ponteiros de um
relogio. Imagine, por exemplo, que o ponteiro da hora esteja exatamente no numero 12
e nos observemos o reldgio estando de frente para ele. Se dermos alguns passo para a
esquerda, teremos a impressdo de que o ponteiro esta ligeiramente a direita do nimero
12. Analogamente, ao olharmos uma estrela no céu e a observarmos seis meses depois,
ela devera parecer deslocada da posic¢do anterior pois, durante esse intervalo de tempo,
nos nos movemos em relacdo a ela (meia volta ao redor do Sol). Como esse efeito nunca
havia sido observado, a ideia de um modelo heliocéntrico foi abandonada. A razdo para
a ndo observacédo deste efeito € muito simples, ele é tdo menos acentuado quanto maior
for a distancia entre o observador e o corpo para o qual ele olha. Se, no caso do reldgio,
estivermos muito distante dele, ao dar mais uma vez uns passos para a esquerda ou

direita, praticamente ndo observaremos esse efeito. Na antiguidade ndo se imaginava

9 Disponivel em < http://www.portaldoastronomo.org/tema_pag.php?id=38&pag=2>.
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que as estrelas estivessem téo distantes que o efeito ndo fosse observavel a olho nu, mas

de fato elas estdo, e este efeito so foi observado (com telescopio) em 1838!

Um dos grandes méritos do modelo de Copérnico foi a deducdo (pela primeira
vez) da escala relativa das distancias dentro do sistema solar, todas em fungéo do raio
médio da Orbita da Terra (distdncia média da orbita da Terra ao Sol), medida hoje
chamada de unidade astronémica (U.A.). Na figura A13 mostramos uma tabela que

compara os valores obtidos por Copérnico em comparagcdo com os valores atuais.

Raio médio da orbita em U.A.
Planeta Copérnico Atual
Mercurio 0,3763 0,3871
Vénus 0,7193 0,7223
Marte 1,5198 1,5237
Jupiter 5,2192 5,2028
Saturno 9,1743 9,5388

Figura A.13. Comparacéo entre os valores obtidos por Copérnico e os atuais dos raios médios
planetarios (em U.A.) (Nussenzveig — Vol.1 - 2002 — pag. 191)

Além disso, Copérnico obteve o tempo que os planetas do Sistema Solar
levavam para completar uma volta em torno do Sol, ou seja, a duracdo do “ano” de cada
planeta. Na figura 4.14 apresentamos uma tabela comparando os valores encontrados

por Copérnico em comparagao com os atuais.

Periodo sideral
Planeta Copérnico Atual
Mercurio 87,97 dias 87,97 dias
Veénus 224,70 dias 224,70 dias
Terra 365,26 dias 365,26 dias
Marte 1,882 anos 1,881 anos
Jupiter 11,87 anos 11,862 anos
Saturno 29,44 anos 29,457 anos

Figura 4.14. Comparacdo entre os valores obtidos por Copérnico e os atuais da duracdo dos
periodos siderais(anos) dos planetas do Sistema Solar (Nussenzveig — Vol.1 - 2002 — pag. 191)
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Notemos 0 qudo proximos os valores encontrados para ele estdo dos atuais.
Apesar disso, a “ado¢do” do modelo Copernicano € fruto de intensas discussdes da
Epistemologia, em particular, para responder a pergunta “Por que escolher um modelo
ao invés de outro?”. Segundo Dias e Sapunaru, o historiador da ciéncia Thomas S. Kuhn
aponta que o sistema Copernicano s6 € melhor que o Sistema Ptolomaico em termos
qualitativos, recorrendo também aos epiciclos e deferentes, para descricdo quantitativa
de seu modelo. Ainda segundo Kuhn, poucas razdes existiam para que se escolhessem
entre as duas teorias, e segundo o autor a escolha se deveu ao contexto socio-historico
de Copérnico, ou seja, ao Renascimento, um periodo de grandes inovagdes e

contestacOes de autoridade.

Tycho Brahe e Johannes Kepler

Tycho Brahe (1546 — 1601) foi um astronomo dinamarqués que ficou conhecido
por sua incrivel habilidade observacional. Ainda que em sua época ndo se usasse
telescopio, Tycho conseguiu uma precisdo superior a das melhores observacdes da
antiguidade. Com seus dados, Tycho prop6s um modelo préprio, intermediario ao
Copernicano e Ptolomaico. Nele, todos os planetas (com excecdo da Terra) giram em
torno do Sol, enquanto este gira em torno da Terra. Seu modelo difere entdo do de
Copeérnico simplesmente por uma questdo de referencial. Sua grande colaboragédo
encontra-se em seus dados, incrivelmente precisos, pois foi com esses dados que seu
assistente Johannes Kepler (que “herdou” suas observacdes) escreveu seu livro
“Astronomia Nova”, publicado em 1609, que contém duas de suas trés famosas leis a
respeito do Sistema Solar. Kepler foi o primeiro a descrever corretamente as orbitas dos
planetas ao redor do Sol, e a relacionar matematicamente os raios médios das Orbitas
dos planetas com seus respectivos periodos. Ele resolveu os problemas enfrentados
pelos antigos gregos concernentes as retrogradacdes dos planetas abandonando a ideia
do movimento circular perfeito. Utilizando as observacdes de Tycho Brahe, Kepler
compreendeu que as Orbitas dos planetas eram elipses, uma figura matematica que

possui a forma oval. Essa constitui sua primeira lei.
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Primeira Lei de Kepler: A Lei das Orbitas

A primeira Lei de Kepler diz que a 6rbita dos planetas do Sistema Solar ao redor
do Sol € uma elipse com o Sol ocupando um dos focos dessa elipse, como indicado na
Figura A15.

0 .
\ \
, : \\\ 4

S N

PLANETA

Figura A.15: Representacio da Orbita eliptica de um planeta ao redor do Sol.*

Vale ressaltar que essas elipses (no caso dos planetas do Sistema Solar) sdo bem
pouco excéntricas (termo usado para designar o qudo “oval” é uma elipse). A figura
A15 é utilizada para ressaltar o fato de que a Orbita € uma elipse, mas elas sdo tdo pouco
excéntricas que suas Orbitas sdo quase circulares, razdo pela qual levou tanto tempo para

que se percebesse tal fato. O planeta que possui 6rbita mais excéntrica é Marte.

Segunda Lei de Kepler: A Lei das Areas

A segunda Lei de Kepler diz que o raio (imaginario) que liga o planeta ao Sol
varre areas iguais em tempos iguais. Logo, a velocidade dos planetas ao redor do Sol
ndo é constante, sendo maior quando estes se encontram mais proximos dele. Essa lei é

ilustrada na Figura A16.

Figura A.16: Representacdo da Lei das Areas™

'* Disponivel em < http://www.uranometrianova.pro.br/astronomia/AA002/4leikepler.htm >.
" Disponivel em < http://www.uranometrianova.pro.br/astronomia/AA002/4leikepler.htm >.
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Terceira Lei de Kepler: A Lei dos Periodos

A Terceira Lei de Kepler relaciona o periodo das 6rbitas dos planetas do Sistema
Solar (o tempo que eles levam para dar uma volta em torno do Sol) com os seus
respectivos raios médios (distancia média ao Sol). Especificamente, Kepler percebeu
que a razdo entre o quadrado do periodo e o cubo do raio médio do planeta é uma
constante, ou seja, € o mesmo valor para todos os planetas do Sistema Solar.

Matematicamente:

T:
— = constante
Rcr

O valor dessa constante depende da unidade de medida que empregamos para
medir o periodo e o raio médio, mas ela é igual para todos os planetas do Sistema Solar.
Se utilizarmos os valores das tabelas A.13 e A.14 e aplicarmos a equagdo da Terceira
Lei de Kepler, encontraremos para essa constante o valor aproximado de 133.000
dias?U.A.3

Isaac Newton e a Teoria da Gravitacdo Universal

Isaac Newton (1642 - 1727) foi um brilhante fisico e matematico inglés cujas
contribuicdes intelectuais permeiam diversos ramos dessas disciplinas. Na Fisica
destacam-se seus trabalhos em Optica e na Mecanica. Na Gltima parte de seu livro
“Principios Matematicos da Filosofia Natural” (Philosophia Naturalis Principia
Mathematica) ele formula a Lei da Gravitagdo Universal, na qual faz um estudo

matematico e conceitual da gravidade.

Resumindo de modo bem simples, o enunciado mateméatico da Gravitacdo
Universal de Newton diz que a forca de interacdo gravitacional entre dois corpos é
diretamente proporcional ao produto de suas massas e inversamente proporcional ao
quadrado da distancia entre eles. Assim, podemos expressa-la (em notacdo moderna)

através da seguinte expressdo matematica

m, - m,

d’:

F=6:
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sendo essa expressdo usada para se calcular a intensidade da forga gravitacional entre
dois corpos. A direcdo dessa forca estd sempre sobre a reta que une 0s corpos (no caso
de corpos pontuais) e ela e sempre atrativa. Nela, m e ., S0 as massas dos corpos que
se atraem, d € a distancia entre eles e  é a chamada constante da gravitagdo universal,

cujo valor é aproximadamente 6,67 - 107N - m* /K g~.

Segundo o historiador Isaac Bernard Cohen, o grande mérito de Newton na
Gravitacdo Universal teria sido a descoberta da interagdo mutua entre 0s corpos que
possuem massa [Dias e Sapunaru (2008)]. Newton teria percebido que, se o Sol atrai a
Terra, esta também deveria atrair o Sol, com uma forga de mesma intensidade, pela Lei
da acéo e reacdo. Analogamente, 0 mesmo ocorreria com o0s demais planetas e o Sol, e
com os planetas entre si e 0s demais corpos celestes do Sistema Solar. Em suma, cada
corpo celeste também € um centro de forca atrativa. Ainda segundo Cohen, a
proporcionalidade da forca gravitacional com o inverso do quadrado da distancia ja era
suficientemente conhecida na época de Newton, sendo uma consequéncia da Terceira

Lei de Kepler.

Curiosidade: A queda da historia da maca

Newton teria se desentendido com outro brilhante fisico Inglés de sua época,
Robert Hooke (1635 — 1703), tendo Hooke alegado ter sugerido a Newton o fato de a
forca gravitacional ser inversamente proporcional ao quadrado da distancia entre 0s
corpos que interagem. Ele teria feito tal sugestdo numa troca de cartas feita entre o fim
de 1679 e o comeco de 1680. Apds Hooke ter escrito a Newton convidando-o a
comentar sobre um método criado pelo préprio Hooke para descrever movimentos
retilineos, Newton teria respondido que ndo conhecia tal método e propds na resposta
um problema que, em linguagem moderna, corresponderia a obter a orbita de um corpo
que se move sob o efeito de uma forca central atrativa (tal como a gravitacional). A
solucdo de Newton era uma curva espiralada e estava errada. Hooke teria respondido™:

“(...) a atracao esta sempre em uma proporc¢ao dupla com a disténcia ao centro,

reciprocamente(...)”

(Turnbull 1960 apud Dias, Sapunaru 2008)

2 Turnbull 1960 apud Dias, Sapunaru 2008
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Ou seja, a forca € inversamente proporcional ao quadrado da distancia, o que
estd correto. Hooke teria proposto que a solugdo seria “uma espécie de elipsoide”.

Newton ndo respondeu a esta carta.

Uma histéria famosa em livros didaticos a respeito da descoberta da Gravitacdo
Universal é o da queda de uma maca. Segundo tal histéria, Newton, na década de 1660,
ao se retirar para o campo fugindo do surto de peste em Londres, durante uma
caminhada na qual pensava no porqué de a Lua estar presa a Terra, teria tido uma
epifania ao observar uma maga caindo de uma arvore. Tal queda teria-o feito pensar que
a mesma interagcdo que a maca tem com a Terra (e que fez ela cair) existe também entre
a Terra e a Lua, sendo esta interacdo o que prende ela a Terra. Segundo mencionado por
Dias e Saponaru, o historiador Cohen afirmou que Newton ndo teria, a época, as bases
conceituais que de fato o levaram a formular a lei (tal como o conhecimento da lei de
acdo e reacdo, que, segundo Cohen, teria sido formulada no ultimo rascunho do
Principia, por volta de 1685). A histdria teria sido inventada pelo proprio Newton para
tornar mais convincente sua alegacdo de que sua formulacdo da Gravitagdo Universal
ocorrera quase vinte anos antes da publicagcdo do Principia, e, portanto, sem a “ajuda”
dada por Hooke. Cohen propés, apos a leitura de Newton e seus cadernos de notas, que

foi aplicando o método de Hooke que Newton aprendeu a tratar trajetdrias curvas.

Einstein e a Teoria da Relatividade Geral

Albert Einstein (1879-1955) foi um fisico nascido na Alemanha que
revolucionou a Fisica langcando uma das bases da Fisica Moderna com o seu trabalho, a
Teoria da Relatividade, estudo que € dividido em duas partes, a Teoria da Relatividade
Restrita, publicada em 1905%, e a Teoria da Relatividade Geral, publicada em 1915,
Einstein colaborou para o desenvolvimento de diversas areas da Fisica, como a
Mecanica Estatistica e a Mecanica Quantica, tendo, com um de seus trabalhos nessa
area, o estudo sobre o efeito fotoelétrico, recebido o Prémio Nobel de Fisica de 1921.

B Wwillian J. Kaufmann, Relativity and Cosmology, 1st edition, New York: Joanna Cotler Books, 1973.
“ Einstein 1915, Gesamtsitzung, vom.4, conforme citado por loav Waga, Coléquio apresentado em
26/11/2015 no Instituto de Fisica da UFRJ (comunicagdo privada).
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Seu trabalho sobre a Teoria da Relatividade Restrita foi uma tentativa de resolver um

problema de sua época.

Para relacionar as coordenadas de tempo e espacgo de dois referéncias inerciais
era comum usar na epoca as chamadas transformacdes de Galileu, um conjunto de
equacOes que expressavam tal relacdo. Uma das consequéncias destas equacgdes era o
carater absoluto do tempo e espacgo. O problema resolvido por Einstein em seu trabalho
estava relacionado as transformagdes de Galileu e as equagBes de Maxwell, um
conjunto de equacdes que expressa os fundamentos do eletromagnetismo. Com as
equacOes de Maxwell é possivel, por exemplo, deduzir a velocidade de propagacao das
ondas eletromagnéticas e, segundo essas equacdes, esta velocidade € uma constante que
depende do meio em que ela se propaga (especificamente de duas caracteristicas dele,
sua permissividade elétrica e sua permeabilidade magnética). O problema é que as
equacOes de Maxwell ndo sdo invariantes frente as transformacdes de Galileu. Einstein
resolveu esses problema realizando drasticas mudancgas na Mecanica para corpos com
velocidades comparaveis a da luz. Conceitualmente, Einstein quebrou o paradigma do

carater absoluto do tempo e do espago.

Ja a Teoria da Relatividade Geral considera também campos gravitacionais,
sendo uma teoria de Gravitagdo, assim como a Teoria da Gravitagdo Universal de
Newton. O trabalho de Einstein era, entretanto, mais abrangente que o de Newton. Para
campos gravitacionais da ordem do campo na superficie da Terra, por exemplo, 0s dois
trabalhos coincidiam até certo ponto; Einstein demostrou, porém, que para campos
gravitacionais muito superiores ao da Terra, como o campo nas proximidades do Sol, a
gravitacdo de Newton ndo correspondia as observacdes. Para ilustrar como isso ocorreu,

analisemos muito superficialmente a Teoria da Relatividade Geral de Einstein.

Resumindo de forma bem simples, Einstein descreveu a gravidade ndo como
uma forga, mas sim como uma distor¢do do espago-tempo. Tal conceito é comumente
explicado com a seguinte analogia: imagine uma manta completamente esticada (ou
pegue uma manta e faca vocé mesmo esse breve experimento; se ndo tiver uma manta,
use um lencol, uma toalha ou mesmo uma camisa grande) amarrada em quatro pontas a
suportes fixos. Imagine que a superficie dessa manta € o espago sideral. Se colocarmos

um objeto leve em cima dessa manta esticada, tal como uma bola de gude, ela serd
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deformada, ainda que pouco. Se, ao invés da bola de gude, colocarmos um objeto mais
massivo, como uma bola de futebol, a deformacéo sera maior. Se colocarmos os dois
objetos préximos um do outro, 0 corpo menor sera atraido para o maior por causa da
deformacdo causada por ele. Essa deformacdo seria andloga ao que ocorre com 0S
corpos no espaco. Todo corpo, devido a sua presenca, deforma o espago, assim como a
bola de gude e a de futebol deformaram a manta, atraindo tudo a sua volta. Essa

deformacéo seria a gravidade.

Einstein, com o seu trabalho, previu que, se um campo gravitacional fosse
suficientemente intenso (tal como o gerado pelo Sol em seus “arredores”), a luz seria
desviada pela distorcdo do espago-tempo. Entdo, se uma estrela estivesse quase “atras”
do Sol (do nosso ponto de vista), ela seria vista por nos ligeiramente deslocada de sua
posicdo devido a curvatura dos raios de luz emitidos por ela. A teoria Newtoniana
também prevé tal desvio, mas o trabalho de Einstein sugere um desvio duas vezes
maior. O problema é que ndo € possivel, em condi¢des normais, fazer tal observacao ja
que a luz do Sol ofusca a de todas as demais estrelas. Porém tal observacdo poderia ser
feita durante um eclipse solar, visto que a luz do Sol seria blogueada por alguns
momentos. Para testar a teoria de Einstein, duas equipes tentaram registrar (via
fotografias) um eclipse solar que ocorreu em 1919, tendo elas sido enviadas para locais
em que esse eclipse seria visivel. Um desses locais foi na Africa, mas devido a
condicBes climéticas adversas, ndo foi possivel realizar fotografias que confirmassem
(ou refutassem) o trabalho de Einstein. Ja a outra equipe foi bem sucedida, tendo feito o
registro do eclipse aqui mesmo no Brasil, especificamente na cidade de Sobral, no
Ceara. Foi com o registro dessa equipe que o desvio da luz previsto por Einstein foi

observado, sendo esta uma comprovacgéo experimental da Teoria da Relatividade Geral.

Outra comprovacdo experimental do trabalho de Einstein vinha da observacgéo
da precessédo da oOrbita de Mercurio que, vista da Terra, € igual a 5600 segundos de arco
por século. A teoria de Newton previa uma precessdo de 5557 segundos de arco por
século, apresentando uma diferenca de 43 segundos de arcos por século. Usando as
equacOes de seu trabalho de 1915, Einstein encontrou o valor da precessao concordante

com a observacao.
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Friedmann, Lemaitre e o Nascimento da Teoria do Big Bang

A Teoria da Relatividade Geral de Einstein passou a ser entdo a teoria vigente no
que se refere a Gravitacdo, e continua a ser até o presente. Talvez isso mude devido
alguns “problemas” que ela enfrenta atualmente. Hoje a Teoria da Relatividade €
incompativel com outro modelo da Fisica, também nascido no inicio do século XX, a
Mecanica Quéntica. Pode ser entdo que tenhamos no futuro outra teoria que substitua
(ou modifique em certo grau) a teoria proposta por Einstein por uma que esteja de
acordo com a Mecéanica Quantica. Até o momento porém, seu trabalho permanece como
0 vigente entre as teorias de gravitagdo. Sendo um trabalho extremamente amplo e
bastante complexo, aconteceu com ele o que acontece com trabalhos dessa natureza:
algumas de suas consequéncias foram constatadas anos depois de sua publicacdo, e
sequer foram notadas por seu criador. Isso é perfeitamente normal no meio cientifico,
sendo dessa forma, no geral, que ocorre a evolugdo de uma Ciéncia. Isso deve-se a uma
limitagdo natural do ser humano, principalmente quanto ao fator tempo. A Ciéncia é,
por isso mesmo, um trabalho coletivo. Assim, foi do trabalho de Einstein que surgiu a
“semente” do atual modelo cosmoldgico, que hoje é popularmente chamado de a Teoria

do Big Bang.

Os primordios dessa teoria nasceram do trabalho independente de dois cientistas,
Aleksandr Friedmann (1888-1925), um matematico russo, e Georges Lemaitre (1894-
1966), um cosmologo belga. Friedmann publicou dois artigos, um em 1922 e outro em
1924, sobre diferentes possibilidades de modelos de universo, possibilidades essas
advindas da Teoria da Relatividade Geral de Einstein. Até a época, 0 universo era
pensado como sendo estatico e eterno. A abordagem de Friedmann propunha a
possibilidade de um universo dindmico. Embora o trabalho de Friedmann tenha um
cardter mais matematico, ele implicava uma interpretacdo inteiramente nova do
universo, e, apesar de Friedmann ndo ter aprofundado muito a interpretacdo de suas
possibilidades de universos dindmicos, ele estava, como hoje sabemos, no caminho
certo. Curiosamente, Einstein refutou, inicialmente, o artigo de Friedmann. Ele até
mesmo escreveu uma carta para o periddico cientifico que publicara o artigo de
Friedmann alegando um erro matematico no trabalho do matematico russo. Os célculos

de Friedmann, porém, estavam corretos, e Einstein se retratou ao constata-lo. Ainda
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assim, Einstein parecia convencido de que, embora possuisse validade matematica, o

trabalho de Friedmann carecia de fundamentacao fisica.

Friedmann n&o pode dar continuidade a seu trabalho, tendo falecido em 1925,
mas a ideia de um universo dindmico voltou a ser considerada por Lemaitre em 1927.
Buscando desenvolver seu préprio modelo cosmoldgico, Lemaitre, sem saber que
Friedmann ja havia seguido esse caminho alguns anos antes, redescobriu 0s modelos
que descreviam um universo em expansdo, também partindo das equacGes de Einstein
da Relatividade Geral. Lemaitre porém, foi mais a fundo na interpretagdo fisica de um
universo em expansdo. Ele teria sido o primeiro a pensar que, se 0 UNiverso cresce e
evolui, ele teve um aparente comego, em que era muito menor do que € hoje. Ele
percebeu que essa interpretacdo implicava em um momento de criacdo. Em seu
trabalho, ele afirmou que o universo teria comegado em uma regido pequena e compacta
da qual expandiu e evoluiu até chegar ao ponto em que esté hoje, acrescentando que este
continuaria a evoluir no futuro. O modelo de Lemaitre ndo € exatamente o que hoje
chamamos de Big Bang, porém, seu trabalho é o precursor desse modelo, tendo seus
sucessores partido de seu trabalho para chegar ao modelo atual. Ele j& mencionava uma

origem € expanséo do universo, e, guanto a esses aspectos, estava correto.

A partir daqui ndo sera dada continuidade ao “retrospecto” até a formulacdo da
Teoria do Big Bang. O presente texto tem como objetivo a discussdo de uma evidéncia
experimental desse modelo, e ndo do modelo em si. Tendo como um de seus estimulos a
critica de uma abordagem artificial (“pronta”) e descontextualizada do Modelo
Cosmoldgico Padréo, fez-se necessario esse texto introdutorio para que se compreenda
como “nasceu” esse modelo. Mais paginas ndo foram dedicadas a essa introducéo a fim
de que mais atencdo fosse dada a outro aspecto, igualmente importante, e principal foco
desse trabalho, que é a discussdo de uma das evidéncias experimentais a favor da Teoria

do Big Bang.

A leitura do texto até este ponto mostra dois pontos caracteristicos das ciéncias:
primeiro, ela evolui com o tempo, e esta evolu¢do ocorre através dos erros de muitos,
ou, mais especificamente, da correcdo destes erros. Em segundo lugar, para que haja a
substituicdo de um modelo antigo por outro, mais atual, deve haver uma (ou mais)

evidéncia(s) que mostre(m) que o atual é mais correto (ou mais completo) que o
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anterior. H& varias evidéncias a favor da Teoria do Big bang, sendo trés delas
fundamentais: a expansdo do universo, a abundancia de elementos (atomos) leves no

universo e a existéncia de uma radiacdo cosmica de fundo.

A expansdo do universo (o tema central deste trabalho) serd discutida nas
préximas secdes. Ela foi comprovada experimentalmente pela (modernamente)
chamada Lei de Hubble. Em seguida, aléem da discussdo de como se pode,
empiricamente, “chegar” a essa lei, faz-se sua interpretacdo, evidenciando como 0s seus

resultados implicam em um universo em expansao.

A Lei de Hubble

A Lei de Hubble é basicamente uma lei que relaciona a distancia de certas
galéaxias até nos a sua velocidade radial. O termo “certas galaxias” foi empregado pois
esta lei s6 é valida para galaxias muito afastadas de nos (em termos de escala
astrondmica), o que sera analisado mais adiante. O fato é que essa lei s6 é valida para
objetos fora da nossa galaxia (e para galaxias relativamente muito afastadas de nos). A
lei de Hubble recebe este nome porque foi elaborada pelo cientista norte americano
Edwin Hubble (1889-1953).

Hubble publicou dois resultados experimentais que sustentavam essa lei, um em
1929 e outro em 1931 (com mais galaxias analisadas). Realizou esse estudo (das
distdncias e velocidades das galaxias) em funcdo de trabalhos feitos por alguns

contemporaneos seus acerca do movimento das galéxias.

Pouco tempo antes dos estudos de Hubble, cientistas haviam criado um método
para medir as velocidades radiais de estrelas (ou de galaxias). Velocidade radial é o
nome dado a velocidade de aproximacdo ou de afastamento de um corpo (no caso as
estrelas) em relacdo a algum outro (no caso a Terra). Os métodos utilizados seréo

discutidos mais adiante.

Os trabalhos dos contemporaneos de Hubble mostravam que a grande maioria

das galéxias se afastavam de nés, enquanto algumas poucas se aproximavam. Em certo
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sentido, cada corpo no espaco esta em movimento. A Terra (sobre a qual gira a Lua)
gira em torno do Sol, assim como os demais planetas do Sistema Solar. O Sol gira em
torno do centro de nossa galaxia, a Via Lactea, e esta, como todas as outras galaxias,
também se movimenta no espaco. Ao analisar as galaxias a nossa volta, era de se
esperar (na época de Hubble) que aproximadamente metade delas estivesse se
aproximando de nds e as outras estivessem se afastando, ou seja, uma distribuicdo
aleatdria destes corpos no espaco, 0 que a principio faz bastante sentido. Um padrao de
movimento sugere alguma interagdo comum a todos. E o fato de (muito) mais galéxias
se afastarem de nos do que se aproximarem ja é por si s6 razdo suficiente para procurar
algum padrdo no movimento desses corpos. Para se ter uma ideia dos nameros, 0
astronomo Vesto Slipher, o primeiro a medir com sucesso (em 1912) a velocidade de
uma galaxia (embora na época ndo se soubesse que eram galaxias e fossem
caracterizadas como nebulosas) em 1917 j& havia medido a velocidade de 25 galaxias.

Destas, 21 se afastavam de nds engquanto apenas 4 se aproximavam.

Diversas tentativas de explicar o afastamento das galéxias foram feitas, porém
ndo se chegou a um consenso. Quando Hubble tomou conhecimento dessa dominancia
do afastamento em relacdo a aproximacdo das galaxias em relacdo a nds, comegou a
investigacdo que culminaria na Lei de Hubble. J& existiam propostas teoricas para a
relacdo matematica entre a distancia das galaxias e sua velocidade radial, faltando
entretanto uma evidéncia experimental para sustenta-las. Hubble ndo propds o modelo
matematico assim como também ndo propds interpretacbes para suas medidas. O que
ele fez foi investigar se havia de fato uma relacdo matematica entre essas duas

grandezas.
A “construcdo” da lei

Antes de discutir as implicacdes da Lei de Hubble, facamos uma abordagem que
torne claro como Hubble fez as medidas que levaram a essa lei. Ao estudar 0s corpos
celestes, os astronomos, em geral, s6 podem contar com a luz (radiacdo de forma mais
geral) que esses corpos emitem (ou refletem). Buscaremos entdo explicar como o estudo
dessa luz permite tirar conclusdes tais como a distancia dos corpos até nds e sua

velocidade.
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Para compreender como a Lei de Hubble ganhou forma, iremos analisar os dois
métodos experimentais utilizados em sua observacdo: a medida da distancia das
galéxias até nds, e a medida da velocidade radial (de afastamento ou aproximacao)

dessas galaxias também em relagdo a nos.

A medida da distancia

A técnica para medir a distancia de estrelas até nds é uma técnica indireta. E
analisando a luz que chega até nés (de estrelas ou de galaxias) que determinamos o quao
distante o corpo que a emite estd. No caso do trabalho de Hubble, a luz estudada para se
determinar a distancia das galaxias pertencia a um certo tipo de estrela dentro dessa
galéaxia. Isso porque o método da determinacdo da distancia das estrelas utilizado por
Hubble ndo funciona para qualquer estrela. Ele s6 funciona para um tipo especial de
estrelas denominadas cefeidas. Essas cefeidas funcionaram como &ncora para a
determinacédo das distancias as galaxias. Uma estrela (que pode ou nédo estar no centro
de sua galaxia) é usada como referéncia para se determinar a distancia a galaxia a qual
ela pertence pelo fato da dimensdo de uma galéxia ser praticamente desprezivel em
comparacao com sua distancia até nés (como se ela fosse um ponto). Para compreender
um pouco melhor este fato, imagine que vocé possui uma fita métrica muito extensa (na
verdade, uma fita quilométrica), e que vocé queira determinar com ela o0 quéo longe é a
sua casa ate uma praca que fica do outro lado da cidade que vocé mora. Para isso, vocé
fixa o inicio da fita na porta da sua casa e anda em linha reta (imagine que isso seja
possivel) até essa praca, atravessando toda a cidade. Ao chegar na praca, a distancia que
vocé percorreu € tdo grande que ndo faz diferenca se vocé fixar a trena na entrada da
praca ou no centro dela. A mudanca de valor seria na ordem de metros, enquanto que o
valor da distancia € da ordem de vérios (possivelmente dezenas de) quildmetros. O
mesmo vale para o caso das cefeidas e das galaxias. Entdo, usando o mesmo método
utilizado por Hubble, ndo é possivel determinar distancias a qualquer galaxia, mas sim
aquelas que possuam cefeidas. Portanto, o primeiro passo na determinacdo da distancia
a uma galéxia é encontrar, na galéxia, uma estrela do tipo cefeida, para entdo aplicar o
método a estrela. Dito isso, para entender o método da medida da distancia as galéxias,

precisamos conhecer um pouco mais sobre estrelas do tipo cefeida.

A29



Cefeidas

As cefeidas sdo um tipo de estrela que se destaca por duas caracteristicas. A
primeira: sdo estrelas variaveis, ou seja, o brilho emitido por elas varia com o passar do
tempo e de forma periddica. Assim, ela vai de uma fase menos brilhante para uma mais
brilhante e depois volta para a menos brilhante completando o ciclo. Elas ndo séo as
Unicas estrelas variaveis; o que as destaca das demais estrelas variaveis é a sua segunda
caracteristica marcante: a variagdo do seu brilho possui uma forma assimétrica,
possuindo tempos diferentes de aumento e diminuicdo de seu brilho. Observe na figura
A.17 o gréafico de variacdo no brilho da Delta do Cefeu. Para efeito de comparacao,
mostramos na figura A.18 uma estrela varidvel com variacdo simétrica. Trata-se da

estrela Algol™.
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Figura A.17. Grafico da variacdo do brilho da estrela Delta do Cefeu. O eixo horizontal
representa o tempo e o eixo vertical a porcentagem do brilho. Imagem de Singh 2006.

' Simon Singh, Big Bang. 1a edig¢do. Rio de Janeiro: Record, 2006.
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Figura A.18. Grafico da variagdo do brilho da estrela Algol. Imagem de Singh 2006.

Uma grande estudiosa de estrelas varidveis foi Henrietta Leavit, que trabalhava
como computadora voluntaria no Harvard College Observatory. Computador era um
termo utilizado na época para descrever pessoas que manipulavam dados e faziam
calculos. Leavit analisava e catalogava chapas fotograficas, avaliando o brilho das
estrelas e medindo sua localizacdo. Ela adquiriu interesse especial pelas cefeidas, tendo
dedicado grande parte do seu tempo em sua analise, e foi ela quem possibilitou a criacdo
do método de medida de distancia a essas estrelas, criando uma espécie de escala
astrondmica, permitindo avancos de extrema importancia na astronomia, como a prépria
Lei de Hubble e a determinacdo que as nebulosas (como eram chamadas na época) eram
galéxias similares a Via Lactea. Essa constatacdo foi feita por Hubble, utilizando o

meétodo desenvolvido por Leavitt.

Depois de passar consideravel tempo medindo e catalogando estrelas do tipo
cefeida, Leavitt buscou uma relacdo entre as duas unicas informacdes disponiveis em
relacdo a qualquer estrela variavel (a época), seu periodo de oscilacdo e seu brilho. O
primeiro problema enfrentado por ela foi o fato de o brilho (medido daqui da Terra)
depender ndo s6 da propria estrela, mas de sua distdncia até nds. Assim, se ela
comparasse duas estrelas A e B, e observasse que A brilha mais do que B, nao teria
como saber se A de fato emitia mais luz do que B ou se ela estava apenas mais proxima

de nés. Pense no Sol, por exemplo; ele parece muito mais brilhante do que todas as
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outras estrelas no ceu, porém sabemos que ele é uma das estrelas menos brilhantes em
comparagdo com as demais que vemos. Simplificando mais esse raciocinio, imagine que
vocé tenha uma lanterna bem potente acesa num dia ensolarado. Se vocé olhar para o
Sol, vocé sentirda um incémodo por causa da luz nos seus olhos. Agora, se vocé
direcionar a luz da lanterna diretamente para um de seus olhos e posiciona-la a meio
centimetro dele, a luz da lanterna parecera tdo incobmoda quanto a luz do Sol (ou até
mais), e isso, obviamente, ndo se deve ao brilho intrinseco da lanterna, mas sim ao fato
de o Sol estar muito mais afastado do seu olho do que ela. Essa dificuldade de se lidar
com o brilho aparente de uma estrela foi resolvida de uma maneira extremamente

engenhosa por Leavitt.

Analisando chapas fotograficas da formacédo estelar conhecida como Pequena
Nuvem de Magalhdes, Leavitt localizou 25 varidveis cefeidas. E, embora ndo se
soubesse a época qual a distancia entre a Terra e a Pequena Nuvem de Magalhaes,
Leavitt supds que a distancia entre as cefeidas eram relativamente pequenas, quando
comparadas com a distancia de qualquer uma delas até a Terra. Essa suposi¢cdo foi
decisiva para resolver o problema do brilho aparente, e, embora vocé possa achar
estranha uma suposicao dessas, feita no que parece ter sido um palpite, se analisarmos a
situacdo, veremos 0 qudo coerente essa suposicdo é. Ela pode ser respaldada pelo
raciocinio utilizado anteriormente, sobre a determinacdo da distancida de sua casa a
uma praca. Caso ela ndo seja clara o bastante, considere a historia contada por Simon
Singh, autor do livro “Big Bang”, que faz em seu livro uma esclarecedora analogia que
nos permite entender de modo extremamente simples o raciocinio de Leavitt. Imagine
gue vocé estad em um campo aberto num local em que o céu esta repleto de passaros.
Como eles estdo aleatoriamente distribuidos na imensiddo do céu, é impossivel apenas
olhando, determinar qual o maior (ou 0 menor) dos passaros. Assim como no caso das
estrelas, um péassaro que pareca grande pode ser pequeno mas estar mais proximo de
vocé do que os demais. Agora imagine que vocé veja ao longe apenas um grupo de
passaros migrando naquela tipica formagdo em V. E bem razoavel a suposicdo de que a
distancia entre dois desses passaros seja desprezivel em comparacdo com a distancia do
bando em relacdo a nos, pois sabemos que 0s passaros estdo bem proximos uns dos
outros. Assim, se um desses passaros parece ser maior do que todos os outros, é bem

provavel que ele de fato o seja. Portanto, a suposicao de Leavitt tem muita l6gica.
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Munida dessa hipotese, Leavitt conseguiu investigar, para esse pequeno grupo
de estrelas, uma relacdo entre seu brilho intrinseco e o periodo de oscilagdo. Uma vez
que, assim como no caso dos passaros, as cefeidas estivessem muito mais proximas
umas das outras do que qualquer uma delas estivesse de nés, um maior brilho por parte
de uma delas seria decorrente da prépria estrela, e ndo de sua distancia até nos. Dessa
forma foi resolvido o problema do brilho aparente, embora, devamos notar, o problema
estava resolvido para o grupo de 25 cefeidas que Leavitt localizou na Pequena Nuvem

de Magalh&es (ou em grupos de estrelas semelhantes a essa).

Uma vez considerado que a relacdo entre o brilho aparente dessas estrelas
corresponderia a mesma relacdo de seu brilho real (a estrela aparentemente mais
brilhante do grupo seria de fato a mais brilhante), Leavitt pode buscar a relagdo entre o
brilho intrinseco das cefeidas com o periodo desse brilho. O resultado foi incrivel.
Havia de fato uma relacdo entre essas duas grandezas, de forma que os pontos do
gréfico que as relaciona seguiam uma curva regular. As figuras A.19 e A.20 constituem

os graficos feitos com as observagdes de Leavitt.
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Figura A.19. Gréfico do brilho em funcéo do periodo das 25 cefeidas da Pequena Nuvem de
Magalhées analisadas por Leavitt . Imagem de Singh, 2006.
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Figura A.20. Grafico do brilho em fun¢&o do periodo das cefeidas da Pequena Nuvem de

Magalhdes em escala logaritmica. Imagem de Singh, 2006.

Algumas observagdes devem ser feitas a respeito das figuras A.19 e A.20.
Primeiramente, a unidade de medida do brilho das estrelas usada por Leavitt € a
magnitude. Esta é uma unidade peculiar cuja medida ocorre no sentido decrescente.
Assim, quanto menor o valor da magnitude maior o brilho. Na figura 4.20 vemos o
grafico na escala logaritmica, que é usada, entre outros motivos, para linearizar certos
gréaficos. Assim, apesar de a relacdo entre brilho e o periodo das cefeidas néo ser linear,
vemos que, quanto maior o brilho de uma cefeida, maior serd o periodo deste brilho; e
agora falamos do brilho real da estrela, pois nos apoiamos na hipotese de Leavitt. Com
essas informacdes em maos, é possivel saber o quanto uma cefeida estd mais distante de
nos do que outra cefeida. Para isso bastavam trés passos. Medir o periodo de cada uma
das cefeidas, determinar o brilho real delas através do conhecimento da relagdo brilho
versus periodo e medir o brilho aparente dessas estrelas, podendo-se determinar com
esses dados a distancia relativa entre elas. Isso porque o brilho de um corpo

incandescente cai com o quadrado da distancia a esse corpo. Assim, se uma cefeida A
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possuisse um brilho 25 vezes inferior ao de uma cefeida B (e ambas possuissem o
mesmo brilho real), entdo A estaria 5 vezes mais afastada de nos do que B, pois
5% = 25. Porém, repare que, apenas com essas informacdes, ndo é possivel determinar a
distancia de uma cefeida até n6s. O maximo que pode ser feito é dizer o quao mais
afastada esta uma cefeida em relacdo a uma outra. Para determinar nossa distancia até as
cefeidas conhecidas era necessario saber a distancia de pelo menos uma delas, para

entdo, com o método citado acima, determinar as distancias das demais.

Os responsaveis pela determinagdo da distancia até as cefeitas conhecidas foram
0s membros de uma equipe de astronomos que incluiu Harlow Shapley e Ejnar
Hertzsprung, que, através de uma combinagéo de técnicas, mediram a distancia até uma
variavel cefeida. O método utilizado por eles néo era valido para qualquer cefeida, mas
este conhecimento somado ao trabalho de Leavitt fizeram das cefeidas uma espécie de
régua cosmica, e esse conhecimento que tornou possivel a medida das distancias dessas

estrelas até nos.

A possibilidade de se determinar a distancia das cefeidas foi aproveitada por
Hubble em outra questdo de tremenda importancia antes da proposta de sua lei. No
inicio do Século XX, ndo se sabia a natureza das chamadas nebulosas espirais. Alguns
defendiam que elas eram galaxias, assim como a nossa Via Lactea, enquanto outros
defendiam a ideia de que elas eram sistemas de estrelas localizados dentro na nossa
propria galaxia. Em 1920 ocorreu um debate entre dois famosos astronomos da época,
Herbert Curtis e Harlow Shapley, para debater essa e outras questfes. Curtis defendia a
ideia de que as espirais eram galaxias enquanto Shapley acreditava que elas eram
simplesmente objetos nebulosos. A questdo ndo foi decidida na ocasido por falta de
dados precisos acerca da nossa distancia as nebulosas. Hubble, ao analisar a nebulosa
de Andrébmeda, encontrou nela uma estrela do tipo cefeida. Utilizando o método de
Leavitt, Hubble pdde determinar a distancia de Andrémeda até a nossa Via Lé&ctea, e
verificar que essa era uma galaxia como a nossa, visto que ela estava numa distancia
muito maior que o limite de nossa propria galaxia. Hubble resolveu desta forma a

questdo da natureza das nebulosas espirais.
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A medida da velocidade

Agora que esta claro qual o método utilizado por Hubble para determinar as
distancias das galéaxias medidas em relacdo a Terra, abordaremos como foram feitas as
medidas das velocidades radiais dessas galéxias, lembrando que velocidade radial é a
velocidade de aproximacéo ou de afastamento de um corpo em relacéo a outro (no caso
das galaxias em relacdo a Terra). Este método também consiste na andlise da luz
emitida pelas galaxias que chega até nos, e para compreendé-lo, em certo ponto, sera
necessario o conhecimento da interpretacdo da luz enquanto onda eletromagnética, pois
0 método utiliza nossos conhecimentos acerca de um fenémeno ondulatério, o chamado

efeito Doppler.

Para comecar, vamos expor alguns avangos no estudo da natureza da luz,
avancos esses que permitiram a criacdo do método da medida da velocidade radial das
galéaxias. Na verdade, a determinacdo da velocidade do corpo que emite a luz € apenas
uma das informacGes que se pode obter analisando a luz por ele emitido. Essa forma de
obtencdo de dados através da luz recebe a atual designagédo de espectroscopia, e embora
ndo a exploremos por completo, parte dela sera exposta a fim de ficar clara a forma
como Hubble determinou a velocidade radial das galaxias estudadas. Exploraremos

entdo o essencial para que essa compreensdo ocorra.

Espectroscopia

A luz € um dos objetos de estudo mais antigos da humanidade. Diversas
interpretacdes ja foram dadas na tentativa de explicar corretamente os diversos
fendmenos associados a ela. Quando a luz muda de meio de propagagéo, por exemplo,
ela muda de direcdo. Assim, quando observamos a classica imagem de um lapis
parcialmente mergulhado em um copo com &gua, temos a impressao de que o lapis esta
quebrado, e que essa quebra ocorre justamente na fronteira entre a superficie da dgua e o
ar, isso porque é nesse ponto que a luz modifica sua propagacdo. Esse fendmeno é
denominado refracdo, e é apenas um de muitos que compreendemos com a interpretacao

ondulatéria da luz. Na tentativa de simplificar ao maximo os nossos objetos de estudo,
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evitaremos as explicacdes dos muitos fendmenos conhecidos para evitar um efeito “bola
de neve”. A principio, SO precisamos saber que, ao atravessar certos corpos (ou
substancias), dependendo do angulo de incidéncia, a luz denominada branca (a luz
solar) pode ser dividida em outras cores. Tal fato é comumente visto no fendmeno do
arco-iris, quando a luz atravessa algumas gotas d’agua na atmosfera, ou com o auxilio

de um prisma.

O estudo da luz por meio de um prisma foi feito por muitos cientistas, entre eles
Isaac Newton. Ap0Os deixar passar um feixe da luz do Sol em um prisma, Newton
compreendeu que a luz branca é composta pelas cores do arco-iris. Ele mostrou isso
recombinando os feixes de luz separados pelo prisma em um anteparo, tendo como
resultado a luz branca que havia incidido inicialmente no prisma. Newton percebeu que
cada cor era desviada de forma diferente ao atravessar o prisma, e por isso ela era
dividida na imagem composta pelas mesmas faixas de cores do arco-iris. A luz solar se
decompbe no prisma da mesma forma que nas goticulas de &gua na atmosfera. A
decomposicdo da luz por um prisma foi apenas um de muitos passos no estudo da luz.
Com o passar do tempo, o prisma foi substituido por outros instrumentos épticos, como
a rede de difracdo, por exemplo. Ela é mais conveniente por fornecer mais informagdes
acerca da luz que a atravessa que um prisma. O fato é que, através de suas pesquisas,
Newton entendeu que a luz branca se dividia ao passar pelo prisma em sete cores huma
imagem continua como a representada na figura A.21. Ou seja, segundo Newton, essas

sete cores (denominadas primarias) juntas formavam o branco.

Com o passar do tempo e 0 avanco da tecnologia, aparatos experimentais mais
potentes permitiram o avan¢o desse estudo, de modo que outros cientistas conseguiram
perceber alguns detalhes do espectro solar que na época de Newton passaram
desapercebidos. O cientista inglés Willian Wollaston, por exemplo, percebeu umas
listras escuras no espectro solar, como é mostrado na figura A.22. Posteriormente a ele,
o fabricante de lentes alemdo Joseph von Fraunhofer, embora ndo tenha conseguido
explicar o porqué da existéncia dessas listras, fez um estudo minucioso a respeito delas,

tendo as catalogado.

Utilizando o0 mesmo método de Newton para analisar a luz do Sol, o fisico

escocés Thomas Melvill analisou, em 1752, a luz emitida pela chama da queima de
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certas substancias. A forma da luz refratada pelo prisma ndo assumiam mais a forma de
um espectro continuo, mas sim de um discreto. Ou seja, a imagem visualizada por

Melvill foi a de algumas “linhas” de luz, como mostra a figura A.23.

Figura A.21: Espectro continuo.'®

N

Figura A.22: Espectro continuo com as listras escuras encontradas por Fraunhofer.*’

Figura A.23. Imagens de espectros discretos.'®

Em 1826 o astrénomo inglés John Herschel percebeu que estes espectros
forneciam uma espécie de impressao digital da substancia colocada na chama, pois cada
substancia apresentava um espectro que podia ser associado a ela. Assim, sempre que 0
experimento fosse feito com uma dada substancia, ela apresentaria a mesma imagem no

anteparo. E, se uma substancia desconhecida fosse encontrada, para identifica-la bastava

16 Disponivel em < http://fsicaeequmicaa.blogspot.com.br/2010/11/tipos-de-espectros.html > .
' Disponivel em < http://fsicaeequmicaa.blogspot.com.br/2010/11/tipos-de-espectros.html > .
18 Disponivel em < http://www.passo-a-passo.com/mec/7.3.6/05_teoria.htm > .
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visualizar o seu espectro e compara-lo com o de amostras conhecidas. Hoje em dia essas
linhas recebem o nome de espectro de emissdo e elas sdo usualmente obtidas pela
passagem de uma corrente elétrica em um tubo contendo a substancia a ser analisada no
estado gasoso. Porém o efeito é essencialmente 0 mesmo do método utilizado por
Melvill. O primeiro espectro da figura A.23, por exemplo, é obtido quando o gas dentro
do tubo é o hidrogénio. O segundo e o terceiro sdo, respectivamente, Hélio e Carbono.
Se uma amostra contiver os trés tipos de gas, a imagem resultante serd uma

superposicao dos trés espectros da figura A.23.

E desnecessario enfatizar o quanto esse método representou um avango para a
Quimica. Porém ndo foi s6 essa Ciéncia a beneficiada por ele. Os astrébnomos
perceberam o qudo valioso ele era para a sua propria area de estudo. Com ele, era
possivel fazer algo que, anteriormente se imaginava impossivel: analisar a composicao
quimica das estrelas. Considerando que, simplificadamente elas podem ser vistas como
uma grande bola de gas incandescente, podemos analisar sua luz, decifrando de que elas
sdo feitas. E isso ocorreu gragas aos esforcos do fisico aleméo Gustav Kirchhoff que
compreendeu a existéncia das linhas escuras no espectro solar. Na verdade ele fez mais
do que isso, ele elaborou trés leis a respeito da emissdo continua (com e sem listras
escuras) e discreta dos espectros. Para 0 nosso objetivo, basta compreendermos (embora
seja uma simplificacdo que oculta alguns aspectos acerca do processo de emissao e
absorcdo de luz) que as listras escuras no espectro das estrelas ocupam as mesmas
posicdes que as linhas dos espectros discretos ocupariam caso as submetessem ao
método acima citado. Assim, se uma estrela é composta apenas de hidrogénio, ao
analisarmos o seu espectro, encontraremos a mesma imagem da figura A.22, porém com
trés linhas escuras localizadas na mesma posi¢éo que as linhas coloridas na imagem do

espectro discreto do hidrogénio (primeira imagem da figura A.23).

A denominacdo atual desse método experimental € espectroscopia, e ela € feita
usando dispositivos chamados espectrémetros. Esse nome vem do termo espectro, pois
hoje sabemos que a luz é apenas uma pequena fracdo de todo espectro eletromagnético
existente. A cor da luz é um estimulo visual associado a frequéncia dela. Mas nossos
olhos, como todo instrumento de medida (no caso, um instrumento Optico) possui

limitacBes. Assim, sO enxergamos uma faixa de todas as frequéncias possiveis. Com o
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passar do tempo, outras frequéncias da radiacdo eletromagnética foram detectadas, e a
figura que criamos a partir da ordenacdo das frequéncias da luz se torna (desta vez, em

ordem decrescente) a mostrada na Figura A.24.
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Figura A.24 Espectro eletromagnético apresentado em ordem crescente de comprimento de

onda.'®

A andlise quimica das estrelas, que por si SO ja representou um gigantesco
avanco para astronomia, ndo foi o Unico avanco possibilitado pelo estudo de seus
espectros. Esse estudo permitiu também descobrir como determinar a velocidade radial
das estrelas (ou das galaxias, no caso de Hubble), usando o fendémeno ondulatério
denominado efeito Doppler. Com as informacgdes que temos até 0 momento adicionado
a esse conhecimento poderemos enfim compreender o método utilizado por Hubble para

tracar o gréfico associado a sua lei.

Efeito Doppler

Até aqui falamos sobre os estudos da luz que, em certo momento, possibilitaram
a constatacdo de que o universo esta em expansao. Para concluir, resta apenas um topico
a ser discutido: o efeito Doppler. De forma sucinta, efeito Doppler é o nome dado a
mudanga aparente na frequéncia de uma onda devido ao movimento relativo entre o
emissor da onda e o receptor. No dia a dia, podemos perceber esse efeito quando uma

ambulancia passa por nds com a sirene ligada. Quando ela se aproxima o som que ela

' Disponivel em < http://fsicaeequmicaa.blogspot.com.br/2010/11/tipos-de-espectros.html > .
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emite parece mais agudo, 0 que indica uma frequéncia elevada. A partir do momento
que ela passa (comecando entdo a se afastar), 0 som passa entdo a ser mais grave,
indicando uma frequéncia mais baixa do que a ouvida originalmente. Tal efeito pode ser
ainda mais evidenciado caso vocé assista uma corrida de Formula 1. A diferenca do som
dos carros de agudo para grave € mais acentuada que nas ambuléncias, pois estes se
movem muito mais rapido, de forma que o efeito Doppler € mais acentuado. Esse efeito,

embora seja mais facilmente percebido com o som, ocorre com toda e qualquer onda.

Devido ao efeito Doppler, entdo, caso uma fonte esteja emitindo uma onda e
voceé se aproxime dela, detectard uma frequéncia maior do que a emitida. Ja se estiver se
afastando dela, a frequéncia captada por vocé serd menor que a emitida pela fonte. A
frequéncia da onda sonora esta associada a qudo grave ou aguda € uma onda;
percebemos um som mais agudo (aumento da frequéncia) ao nos aproximarmos da fonte
sonora e um som mais grave (reducdo da frequéncia) quando nos afastamos dela. Para a
luz, a caracteristica associada a frequéncia € a cor (na faixa do visivel). Assim, quando
uma fonte luminosa estiver se afastando de nés, as cores emitidas por essa fonte
sofrerdo o que chamamos de “desvio para o vermelho”, pois neste caso a frequéncia da
onda diminui. De modo anélogo, ao nos aproximarmos de uma fonte luminosa, ocorre o
desvio para o azul. Lembre-se da nossa ordenagdo das cores de acordo com a sua
frequéncia (figura 4.21). Esse desvio é facilmente percebido ao analisar espectros de
substancias conhecidas. Lembre-se que, atraves da espectroscopia foi possivel criar uma
espécie de impressdo digital de cada substancia. Assim, se analisamos uma substancia
luminosa distante de nos, e vemos que o espectro discreto dela ndo coincide com
nenhum dos estudados, mas € muito proximo do espectro do hélio, por exemplo, porém
um pouco deslocado para a extremidade vermelha do espectro, sabemos que a
substancia em questdo é composta de hélio e esta se afastando de nés. De fato, pelo

tanto que é desviado o espectro, podemos calcular a velocidade da fonte luminosa.
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De volta a Lei de Hubble: A interpretacédo do resultado

Em 1929, Hubble ja medira a distancia e a velocidade de 46 galaxias. Ele
comecou confirmando as velocidades medidas por Slipher para depois medir distancias

e velocidades de galéxias tdo distantes ndo medidas anteriormente por nenhum cientista.

Apesar do grande nimero de medidas, a margem de erro de mais da metade
dessas era muito grande, de modo que Hubble utilizou apenas as medidas que ele
considerava mais confidveis, e com elas ele tragou um gréafico de velocidade em relacéo

versus distancia para as galaxias estudadas, como mostrado na figura A.25%.
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Figura A.25: Gréfico publicado por Hubble em 1929. O eixo horizontal representa a distancia e
0 eixo vertical a velocidade de afastamento, sendo que a cada ponto corresponde uma galéxia.

A observacdo das medidas indicou a Hubble a existéncia de uma relacéo linear
entre distancia e velocidade. Embora nem todos 0s pontos estejam sobre uma Unica reta,
existe uma tendéncia geral, e isso sugere que a velocidade de uma galaxia é
proporcional a sua distancia a nés. O resultado matematico dessa relacdo linear é
conhecido, nos dias de hoje, como a Lei de Hubble, e é representada pela seguinte

equacdo matematica:
= H,} -0

sendo Hy = 70 km /(s Mpc)?, onde + € a velocidade das galaxias, D é a distancia até

elas e 4, € uma constante de proporcionalidade chamada constante de Hubble. Essa

2% Hubble 1929, citado por loav Waga. Coldoquio apresentado em 26/11/2015 no Instituto de Fisica da
UFRJ (comunicagdo privada).
2E, Harrison, The Science of the Universe, 2nd edition, Cambridge University Press, New York, 2000.
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equacdo permite constatar a existéncia de uma proporcionalidade entre as duas
grandezas medidas. Assim, se uma galaxia A se encontra duas vezes mais afastada de
nos do que outra galaxia B, ela (galaxia A) também se afastara de nds duas vezes mais

rapido que a galéxia B.

Na verdade, este primeiro resultado a ser publicado foi bastante questionado. A
distribuicdo dos pontos no grafico, como podemos observar, ndo estava tdo ordenado a
ponto de sugerir uma reta, como indicado na figura 4.25. Devido este fato, Hubble refez
0 seu estudo, com a ajuda de seu assistente Milton Humason, publicando em 1931 um
novo grafico contendo mais galaxias (algumas que estavam até vinte vezes mais distante

que qualquer uma relatada no trabalho de 1929), como mostrado na figura A.26.

Como ¢ possivel notar, os pontos deste segundo grafico sugerem muito mais
fortemente uma relacéo linear do que o primeiro. Nele, todos os pontos do grafico de

1929 estdo no pequeno quadrado localizado no canto inferior esquerdo da figura 4.25.

Embora algumas consideracfes acerca da interpretacao fisica dos parametros da
Lei de Hubble devam ser feitas?, vemos que a velocidade de afastamento das galaxias
mais distantes de nos é diretamente proporcional a sua distancia. Assim, se uma galaxia
X se encontra trés vezes mais distante de nos que outra galaxia Y, entdo X deve se
afastar trés vezes mais rapidamente de nos do que Y. Essa relagdo entre as duas
grandezas foi 0 que tornou possivel a constatacdo da expansdo do universo, e tal
constatacdo pode ser feita através de uma analogia comumente empregada para se
explicar a prépria expansdo. Imagine (ou pegue) um baldo desses de festas na qual tenha
sido colados algumas moedas de dez centavos (ou outros objetos igualmente pequenos).

Agora imagine esse baldo enquanto ele esta sendo enchido de ar, como na figura A.27.

Nesta analogia, o baldo seria 0 nosso universo; especificamente, a superficie do
baldo seria nosso universo. Apenas a superficie do baldo deve ser considerada, 0 menino
gue assopra e mesmo o interior do baldo ndo cumprem papéis nessa analogia. Estamos
portanto imaginando um universo “achatado” em duas dimensdes. As moedas nesse
caso seriam as galaxias. O crescimento do baldo enquanto ele é enchido corresponde a

expansdo do universo. Repare que, enquanto isso ocorre, as moedas se afastam, néo por

22 A discuss3o mais aprofundada é feita no Capitulo 4 (p. 49) da dissertagdo de Lucas P.A.A. Duarte, da
qual este texto constitui parte integrante como material associado.
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estarem se movendo propriamente falando, mas sim pelo fato do espaco entre elas estar

crescendo.
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Figura A.26. Gréfico da lei de Hubble com as medidas publicadas em 1931. O eixo horizontal
representa a distancia e o eixo vertical a velocidade de afastamento, sendo que a cada ponto
corresponde uma galéxia.

Figura A.27: analogia da expans&o do universo.?

Observe como a Lei de Hubble é consistente com essa situacdo. Escolha uma
moeda para tomar de referéncia na imagem da figura A.27. Agora olhe para uma moeda
gue se encontre bem proxima a ela. Conforme o baldo cresce, a distancia entre elas

aumenta. Agora faca a mesma observacdo, considerando porém uma moeda que esteja

2 Disponivel em < http://francisco-scientiaestpotentia.blogspot.com.br/2010_05_01_archive.html >
Acesso em nov. 2015
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inicialmente bem afastada de sua moeda de referéncia. Como ela estava mais distante
que a primeira moeda, o afastamento dela foi igualmente maior. Esse fato ilustra
também outras caracteristicas (hipoteses) curiosas do nosso universo: € homogéneo e
isotrdpico (em grandes escalas), o que quer dizer que ele é simétrico, ou seja, ndo possui
centro e € igual em todas as direcGes que nds olhemos. Em outras palavras, onde quer
que estejamos no universo, teremos a impressdo de estar localizados no centro dele,
visto que veremos todos os pontos (bem distantes) se afastarem de nds. Para
compreender essa ideia, refaca a analise das moedas que se afastam escolhendo outra

moeda como referéncia.

Outro aspecto importante nessa analogia é o fato de se ter usado moedas (ou
objetos colados) ao invés de marcas pintadas no baldo. Isso é fundamental pois a
expansdo do universo sé é perceptivel para grandes distancias, sendo irrelevante para
distancias do tamanho de uma galéxia, do contréario esta teria sido constatada muito
tempo antes do que foi. Ou seja, as estrelas da nossa galéxia ndo estdo se afastando de
nos. Na verdade nem mesmo as galaxias mais “préximas” de nds estdo (pelo menos nao
devido a expansdo do universo). A galaxia de Andrdmeda, como ja foi mencionado, esta
na verdade se aproximando de noés. 1sso explica também porque nem todas as galéxias
possuem desvio para o vermelho, e porque a Lei de Hubble ndo se aplica as galaxias
relativamente mais préximas a nos. Assim como a Terra e os demais planetas do
Sistema Solar giram em torno do Sol, as estrelas giram em torno de suas galaxias e as
galéxias se movem pelo espago. Esse movimento é aleatério. Quando Hubble analisava
galaxias muito distantes, 0 movimento local das galéxias era desprezivel se comparado

ao movimento decorrente da expansao do universo.

Com isso, apresentamos as ideias basicas sobre a Lei de Hubble que permitem a

discussdo da expansdo do Universo.
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