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APRESENTACAO

A fascinagdo pelos mistérios do Universo faz parte da natureza humana desde o comego
da civilizagdo. Ao mesmo tempo em que admiramos a sua extensdo e beleza, sentimos o
desafio de conhecé-lo e o desejo de descobrir a sua conexao conosco. Ao investigarmos

o Cosmo estamos também indagando sobre a nossa propria origem.

E bem possivel que o homem tenha perscrutado o céu antes da terra, mares e rios, que

estavam bem mais proximos.

O ciclo das estagoes, a luz e o calor do Sol durante o dia, o luar ¢ as estrelas a noite, a
necessidade de se orientar em seus percursos de um lugar a outro e de estabelecer uma
cronologia para os acontecimentos foram motivos suficientes para o homem tentar

equacionar o Universo.

A principio o Universo conhecido se restringia ao Sol, a Lua e alguns planetas. Com o
aperfeigoamento dos instrumentos astrondmicos, € a propria evolucdo das idéias, o
conhecimento humano foi se expandindo e o Cosmo se revelando, de forma

surpreendente e impressionante.

O sistema solar ¢ hoje esmiu¢ado pelas sondas espaciais. Os modernos telescopios
parecem nos conferir visao de super-homens. Do Sol, partimos para as demais estrelas
que, aos bilhdes, permeiam a nossa galdxia, a Via Lactea. Mesmo sem conseguir
penetra-las, a astronomia vem decifrando o seu interior, a sua formagao e evolugao, tdo

ligadas a nossa propria existéncia, pois somos fruto das estrelas.

As gigantescas nuvens interestelares descortinam-se com suas formas curiosas € gases
fluorescentes, e revelam-se como bergarios de estrelas. Indo mais adiante, notamos que
o Universo se organiza em grupos de estrelas, galaxias, e em superaglomerados,

intercalados por imensos vazios.

Até onde os instrumentos podem satisfazer a nossa curiosidade, avangamos no espago e

retrocedemos no tempo, em direcao aos limites do Universo, que nos mostram a sua



infancia e adolescéncia.

O conhecimento adquirido alimenta as respostas a algumas das indagacdes basicas do
espirito humano: Como surgiu e se desenvolve este imenso teatro, no qual a matéria e a

energia produzem espetaculos fantasticos, em continua transformacao?

Estamos em Sao José dos Campos, uma cidade do planeta Terra, onde os astronomos do
INPE, iguais a muitos em outros lugares, estdo investigando os segredos do Universo.
Fazem isso pela satisfagdo que o conhecimento produz. Mais profundamente, o fazem

para ampliar os horizontes do nosso proprio mundo.

Este caderno retine os topicos abordados no Curso de Introducdo a Astronomia e
Astrofisica do INPE, iniciado em 1998 e programado para ocorrer anualmente ao final
do primeiro semestre. E destinado principalmente a atualizagdo de professores do ensino
fundamental e médio, e a estudantes universitarios vinculados a areas relacionadas a

astronomia.

O curso pretende tracar as linhas basicas do que a astronomia ja conseguiu decifrar,
delineando também um quadro da evolugdo das idéias e das técnicas utilizadas na
pesquisa cientifica. Paralelamente, sdo mostrados os trabalhos que a Divisdo de

Astrofisica do INPE vem desenvolvendo.

Ha ainda o proposito de apresentar uma visdo desmitificada da ciéncia e do cientista,
expondo as suas tentativas e incertezas no caminho do conhecimento. Finalizando, a
ultima parte do curso enfoca a importancia da ciéncia basica, como principal geradora

de novas idéias e tecnologias.

Alguns subprodutos esperados sdo despertar uma possivel vocacdo cientifica nos
estudantes e motivar os educadores a introduzir novas formas de comunicar a ciéncia a

seus alunos.

Para que os objetivos propostos sejam cumpridos satisfatoriamente, este trabalho deve
ser constantemente revisado e, nesse sentido, todas as criticas e sugestdes serdo bem-

vindas.
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1.1 INTRODUCAO

E marcante o fascinio que as pessoas sentem pelo céu. Quem nunca admirou um pdr do
Sol ou ficou impressionado com uma tempestade? Todavia, ainda hoje, os fendbmenos
celestes e atmosféricos que fazem parte de nosso cotidiano ndo sdo compreendidos por
grande parte da humanidade. Inclusive, ainda ocorre a mitificagdo desses fendbmenos
naturais.

Este capitulo pretende, dentro de certas limitacfes, apresentar aos educadores e
estudantes universitarios uma introducéo aos fendbmenos celestes presentes Nno NOsso
dia-a-dia muito embora passem despercebidos pela maioria. Os fendmenos relacionados
exclusivamente a dindmica da atmosfera de nosso planeta ndo serdo abordados. A
influéncia da atmosfera terrestre na observacdo cientifica dos astros é enfocada no

Capitulo 2.

1.2 NASCIMENTO DA ASTRONOMIA

Na época atual, é cada vez mais dificil admirar um céu noturno escuro e estrelado,
principalmente para quem vive num centro urbano. A poluicdo luminosa da cidade
ofusca o brilho da maioria dos astros. Além do mais, quem consegue reservar um
intervalo de tempo para essa tarefa tendo que cumprir tantos compromissos

profissionais, familiares e pessoais?
1.2.1 PRE-HISTORIA

Imagine-se agora em um passado muito remoto, mais precisamente na pré-historia (de
100 mil anos atrés até cerca de 8 mil a.C.), quando o ser humano vivia em pequenos
grupos nbmades. A preocupacdo com a sobrevivéncia num ambiente natural e hostil era
crucial. Cagar, pescar, procurar frutas e raizes, fugir de animais perigosos e abrigar-se
das variagdes climaticas faziam parte do cotidiano do homem pré-historico. O homem
dessa época tinha que se adaptar a alternancia do claro-escuro e a mudanca das estacdes.

Certamente, 0 Sol foi o primeiro astro a ser notado. As razdes sdo Obvias. € 0 Sol que
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proporciona a mais evidente alternancia de claro-escuro da natureza (o dia e a noite) e
gue atua como a principal fonte de calor para ndés. A Lua foi o segundo astro a ser
percebido, visto que ilumina a escuridéo da noite, principalmente em sua fase cheia. As
estrelas devem ter sido notadas em seguida, como pontos brilhantes em contraste a um
céu bastante escuro. Os outros cinco astros errantes (significado original da palavra
planeta, de origem grega) visiveis a olho nu so foram notados, quando a observacdo do
Céu se tornou persistente noite apos noite. Esse tipo de investigacdo da natureza ja
necessitava de um pouco mais de inteligéncia por parte de nossos ancestrais. Ha
desenhos rupestres (inscritos em rochas) que incluem figuras de astros. Tanto os astros,
como 0s animais, as montanhas, as florestas, os desertos e a dgua eram tidos como

divindades porque nédo eram inteiramente compreendidos.
1.22 MUNDO ANTIGO

Apo6s a Ultima glaciacdo, a agricultura e a domesticacdo de animais tornaram-se
atividades importantes para a sobrevivéncia do homem em nosso planeta. Comegaram a
aparecer os primeiros vilargjos e povoados. As primeiras civilizagbes mais notaveis
surgiram a partir de 5.500 anos atrés, em quatro regides hidrograficas distintas do
planeta: nas bacias dos rios Tigre e Eufrates (Mesopotamia, regido atual do Ird e
Iraque), por volta do ano 3500 a.C., com os sumerianos, ao longo do rio Nilo (atual
Egito) em torno de 3100 a.C.; nas margens do rio Indus (atual india) por volta de 2500
a.C.; eemtorno do rio Amarelo (atual China) em cerca do ano 2000 a.C. As sociedades
da Mesopotémia, Indu e do Antigo Egito influenciaram umas as outras devido a
proximidade entre elas, inclusive marcando o desenvolvimento de outras posteriores

como a da Antiga Grécia.

O desenvolvimento da escrita e, posteriormente, o da matematica, foram essenciais para
o crescimento cultural e cientifico das primeiras civilizagdes, inclusive no campo da
Astronomia. Certamente, a Astronomia € uma das ciéncias mais antigas da
Humanidade. Nas civilizacdes antigas, 0 homem ainda continuava a associar divindades
aos fenbmenos naturais (astronébmicos ou ndo). Os homens pré-histérico e antigo
buscavam encontrar explicagbes mitolégicas para varios fendmenos celestes
observados, entre os quais. os dias, as hoites, os eclipses da Lua e do Sol, as fases da

Lua, o deslocamento dos planetas por entre as estrelas, 0os cometas e as estrelas
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cadentes. Além do mais, nossos antepassados buscavam associar 0s fenémenos celestes

aos terrestres e vice-versa.

Das quatro civilizagBes citadas, a mais antiga € sem davida, aguela que surgiu na
Mesopotamia, reunindo vérias cidades bem estruturadas nas bacias férteis dos rios Tigre
e Eufrates. Uma das cidades-estado foi a Babilonia, cuja supremacia durou uns 300
anos. Os babilénios foram um dos primeiros povos a registrar a presenca dos cinco
planetas visiveis a olho nu (Mercurio, Vénus, Marte, Jipiter e Saturno), certamente sob
ainfluéncia cultural dos sumerianos. Os deuses, 0s herdis e 0s animais desse povo eram
associados aos astros observados. Na mitologia babildnica, a &gua liquida era a Mae da
natureza e sustentadora da Terra. O céu era representado por uma cupula azul feita de
rocha onde as estrelas estavam incrustadas, sendo a mesma sustentada pelas altas
montanhas terrestres. Os babilonios buscavam entender as vontades dos deuses
observando 0s astros no céu, as quais se refletiam de algum modo nos fatos terrestres.
Assim, a Astrologia e a Astronomia nascem juntas, como uma Unica forma de
conhecimento. A palavra desastre significa, primordialmente, um fato que contraria os
astros. Conceberam as primeiras constelagbes, que eram apenas representacoes de
figuras de deuses, animais e objetos “desenhadas’ pelas estrelas. As constelagbes do

Zodiaco sdo um exemplo.

1.3 PERCEPCAO E CONTAGEM DO TEMPO

O homem comegou a perceber o “caminhar” do tempo, que acontece em uma Unica
direcéo e flui sem interrupgdo (conceitos de unidirecionalidade e continuidade do tempo
classico), por meio da observacdo de fendmenos naturais. Sdo exemplos. 0 germinar e
crescimento de uma planta, o desabrochar de uma flor, o crescimento de um animal
domeéstico, o envelhecimento de uma pessoa, 0 deslocamento do Sol no céu durante um
dia, a mudanca do aspecto da Lua ao longo de um més, a mudanca ciclica das estacdes

do ano e, até mesmo, a alteracéo do aspecto do céu noturno ao longo de um ano.

As primeiras organizacfes sociais humanas precisavam medir a passagem do tempo em
inimeras atividades préticas, tais como: saber a época certa para plantar uma
determinada cultura, antecipar as estagoes de cheia e vazante de um rio e conhecer as
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datas das celebractes religiosas. Por incrivel que parega, a primeira marcacéo de tempo

ocorreu para periodos longos (meses e anos) e ndo parainterval os curtos (dias e horas).

Os povos antigos necessitavam também conhecer o espaco geogréfico local, com a
finalidade de se deslocarem quando necessério (sempre com um rumo definido). Além
do mais, quando a pesca, a caca e 0 comércio envolviam grandes distancias, a

necessi dade de conhecer o caminho de ida-e-volta era 6bvia

O QUE SAO CONSTELACOES?

Uma constelacdo corresponde a uma mera configuracdo projetada no céu, formada por
linhas imaginérias conectando estrelas brilhantes. E associada a um desenho que
representa um objeto, her6i ou deus da sociedade humana que a concebeu. O termo
constelacdo vem do vocébulo latino constellatio, que significa reunido de astros, muito
embora as estrelas de uma constel acdo ndo estejam fisicamente reunidas pela gravitacéo
em funcdo das enormes distancias que as separam. As 48 constel acdes cléassicas foram
compiladas pelo grego Ptolomeu em 137 d.C., inclusive as zodiacais. Parte das
constelagdes classicas simboliza estérias e mitologias herdadas dos povos antigos da
Mesopotamia e Egito. Em 1929, a Unido Astronémica Internacional estabeleceu uma
cartografia completa da esfera celeste contendo 88 constelacfes no total. As 40 outras,
acrescentadas na era moderna, foram definidas principalmente na época das grandes
navegagoes ocednicas. Elas simbolizam essencialmente animais pertencentes as novas
terras “ descobertas’ pelos europeus, e objetos usados na navegacdo da época. A maioria

das constelagcdes “recentes’ situa-se no hemisfério sul do céu.

O QUE E NAVEGACAO CELESTE?

Um dos tipos mais antigos de orientac&o no espaco e no tempo, utilizados pelo homem
para se movimentar pela superficie terrestre, € a navegacéo por meio da posicdo das
estrelas no céu. A navegacdo celeste € mais comumente aplicada para navegacoes
maritimas. A partir da observacdo da posicéo de determinadas estrelas com relacdo ao
meridiano celeste local e ao horizonte, pode-se calcular a posi¢éo geogréfica correta de

um lugar.
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1.3.1 ANO SOLAR E LUNACAO

A observacao sistematica do deslocamento do Sol no céu permitiu ao homem perceber
dois fatos notaveis: (i) tanto o nascer do Sol como o pdr do Sol ndo ocorrem diariamente
nos mesmos pontos do circulo do horizonte, (ii) a duragcdo desse deslocamento é
diferente dia apds dia. O mais incrivel foi notar que esses fatos ocorrem de forma
ciclica, cujo periodo € denominado de ano solar ou trépico. O ano solar tem 365,2422

dias (365 dias, 5 horas, 48 minutos e 46,08 segundos).

A observacdo persistente da mudancga do aspecto da Lua fez notar que o intervalo de
tempo entre duas fases iguais e consecutivas corresponde a 29,53059 dias. Esse periodo
lunar € denominado de lunagdo (ou periodo sinddico da Lua). O conceito de més surgiu
desse fato astronémico. Muitas sociedades antigas utilizaram e algumas ainda adotam o
ano lunar, que possui 12 meses lunares, ou sgja, 354,36708 dias (354 dias, 8 h, 48 mine
35,71 s). Os povos arabes do oriente médio usam um calendario baseado no més lunar.
Ja os judeus utilizam um calendario lunissolar. O mundo ocidental contemporaneo usa
um calendério solar que sofreu influéncia do calendério lunar, isto é, adotamos um ano

com 12 meses, originérios das 12 lunagdes.
1.3.2 HISTORIA DOSCALENDARIOSOCIDENTAIS

Os primeiros calendarios da Roma Antiga (750 a.C. - 476 d.C.) eram caracterizados a
bel prazer pelos proprios imperadores vigentes, baseados inclusive em supersticdes. O
calendério do imperador Rémulo (753-717 a.C.) apresentava 304 dias com 10 meses de
duracdo varidvel e o caendario de Numa Pompilo (717-673 a.C.) possuia 355 dias
divididos basicamente em 12 ou 13 meses (de 29 ou 31 dias). O calendario de Pompilo
aplicava uma correcdo ao ano solar de modo mais satisfatério do que o de Ré6mulo,
porém era ainda muito complicado. Os nomes dos meses adotados por nds sdo
originérios desses calendérios romanos. O imperador Julio César (100-44 a.C.) decidiu
adotar um calendario solar com 365 dias dispostos em 12 meses, de modo que a cada
guatro anos o ano teria 366 dias. O primeiro més do calendério juliano passou a ser
Januarius e o dia excedente era acrescentado ao més Februarius dando origem ao nosso
ano bissexto. Por curiosidade, 0 nome do sétimo més do nosso calendario, Julho, vem

de uma homenagem a esse imperador romano apods sua morte. A palavra calendario
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provém da nomenclatura latina usada pelos antigos romanos para a designacéo da
primeira parte de um més. kalendae. As outras duas partes de um més eram

denominadas de nonas e idus.

Apesar de todos os gjustes efetuados na Roma Antiga, 0 ano juliano tinha em média
365,25 dias (ou 365 dias e 6 horas), sendo ligeiramente diferente do ano solar. A
correcao referente aos anos bissextos a cada quatro anos néo foi suficiente. Ao longo de
muitos anos, a diferenca tornava-se cada vez maior, acrescentando um dia extra a cada
intervalo de 128 anos, aproximadamente. Somente em 1582, o papa Gregorio XllI
(1512-1586) estabeleceu uma reforma crucial ao calendario ocidental. Assim foi a
reforma gregoriana: (i) suprimiu 10 dias acumulados, para que o inicio de cada estacéo
ocorresse ha época certa; (ii) eliminou a ocorréncia de anos bissextos durante trés anos
seculares para cada periodo de 400 anos, de modo gue o ano 1600 foi bissexto, os anos
1700, 1800 e 1900 ndo o foram, 2000 foi bissexto, 2100 ndo o0 sera e assm
sucessivamente (somente os anos seculares divisiveis por 400 sdo bissextos); (iii) a
contagem dos dias do més passou a ser caracterizada por numeros cardinais (1, 2, 3, ...,

31) e ndo mais pela ordenacdo de kalendae, nonas e idus.

No entanto, ainda assim, resta uma diferenca residual entre 0 ano solar e 0 ano
gregoriano, que causa o acréscimo de um dia para cada periodo de 3.333,3333... anos.

Desta maneira, 0 ano 4000 ndo devera ser bissexto.

Alguém poderia propor mais uma reforma a0 nosso calendario, fazendo um ano
composto por 13 meses de 28 dias, porém isto é bem improvéavel.

1.3.3 CALENDARIO VIGENTE

Um modo de entender o calendério ocidental atual (gregoriano modificado) € expressar

aduracdo do ano solar por uma soma de dias inteiros e fracionérios.
365,2422 dias = 365 + /4 — 1/100 + /400 — 1/3.300 dias

O termo a esquerda da quase-igual dade representa a duragéo do ano solar. O lado direito

é composto por cinco termos:

(&) o primeiro é a duragédo do ano padréo;
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(b) a adicdo da fracdo 1/4 corresponde a soma de um dia a cada quatro anos (0s anos

bissextos, que ocorrem em anos divisiveis por 4);
(c) assubtragdo de 1/200 mostra a necessidade de néo incluir um dia a cada 100 anos,

(d) aadicéo de 1/400 indica a necessidade da ocorréncia de um ano bissexto a cada 400

anos,

(e) a ultima fracdo a direita diz que se deve suprimir ainclusdo de um dia a cada 3.300

anos, aproximadamente.

De acordo com os itens (c) e (d), o ano 2000 foi bissexto, mas os anos 2100, 2200 e

2300 ndo o serdo.

ORIGEM DA SEMANA

O vocébulo semana provém do latim septmana, que significa sete manhas (usado na
Roma Antiga). O conceito de semana de 7 dias originou-se da duragéo de cada periodo
lunar marcante ou do culto diario aos sete astros errantes pelos babilénios. O domingo
era dedicado ao Sol, segunda-feira a Lua, terca a Marte, quarta a Mercurio, quinta a
Jupiter, sexta a Vénus e sabado a Saturno. As nomeagdes dos dias da semana em véarias
linguas modernas (ex. espanhol, francés, inglés e alem&o) originaram-se dos nomes em
latim desses astros (Solis, Lunae, Martis, Mercurie, Jovis, Veneris e Saturni
respectivamente). A lingua portuguesa ndo seguiu essa denominacdo para os dias da
semana porque sofreu influéncia do cristianismo. As comemoragdes da Pascoa Crista
originalmente duravam uma semana de oracfes. Os dias da Pascoa eram denominados
feriaes em latim, significando feriados. O domingo era nomeado por feria-prima, a
segunda-feira era feria-segunda e assim por diante. O sabado vem do vocéabulo latino
Shabbath, que correspondia ao dia de descanso dos hebreus. A denominagdo domingo
usada pelos povos latinos origina-se da substituicgo de feria-prima (ou dies Solis) por
dominica imposta pelo imperador Flavio Constantino (Roma antiga, 280-337 d.C.), a

qual significadiado Senhor, quando da sua conversao ao cristianismo.
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DECADA, SECULO E MILENIO

Quando se deu o inicio da contagem dos anos no calendario ocidental atual e quando

ocorre a mudanca de década, século e milénio?

O calendério juliano adota a época da fundacdo de Roma (753 a.C.) para o inicio da
contagem, e o calend&rio gregoriano, que é essencialmente cristdo, considera o
nascimento de Jesus Cristo. Contudo, parece que Cristo nasceu no ano 4 a.C. e ndo no
ano 1 d.C. como se pensa. Além do mais, ndo existiu 0 ano 0 (zero), de modo que o
primeiro periodo de 10 anos (uma década) comecou no ano 1 terminando no ano 10,
assim como o primeiro século que terminou no ano 100 e o primeiro milénio, que
findou no ano 1000. Consequentemente, o século XXI e 0 3° milénio comegcaram em

2001, e ndo em 2000, como muita gente pode imaginar.

1.4 DIASE NOITES

Muitas civilizagOes antigas el aboraram explicagdes miticas para 0 movimento do Sol no
céu durante o dia, assim como seu reaparecimento apos a escuridao da noite. Como
exemplos, os antigos babil6nios pensavam no deslocamento noturno do Sol por debaixo
do solo que era a morada dos mortos e os antigos egipcios (3200 a.C.) imaginavam o
transporte do Sol no céu (corpo da deusa Nut) por um barco que durante a noite
percorria um rio subterraneo. Na Grécia classica (600 a.C.), muitos afirmavam que a
Terra era imovel de modo que o Sol, deus Helius, percorria 0 céu numa grande

carruagem.

141 DIA SOLAR E DIA SIDERAL

No transcorrer de um dia, atualmente dividido em 24 horas, nossos ancestrais faziam
poucas divisdes. manha, meio do dia, tarde, inicio da noite, meio da noite e fim da noite.
A observacdo do deslocamento do Sol era adotada na parte clara do dia O

deslocamento das estrelas mais brilhantes era aplicado para a subdivisao da noite.

A primeira definicéo de dia veio da observacéo do Sol, que corresponde ao dia solar.

Além do mais, por questbes préticas, 0 homem sentiu a necessidade de criar uma
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ordenacéo matematica para o dia/noite, visto que nds possuimos um relogio biolégico
interno, completamente adaptado ao ciclo didrio do Sol. O dia solar corresponde ao
intervalo de tempo entre duas passagens consecutivas do Sol pelo meridiano celeste do
lugar, uma linha imaginéria no céu que une 0s pontos cardeais norte e sul passando pelo
zénite (ponto imaginario no céu diametralmente oposto ao centro da Terra). O dia solar

e dividido por definicéo em 24 horas solares.

Uma outra referéncia astrondmica para definir o dia é representada pelas estrelas. E o
dia sideral. Corresponde ao intervalo de tempo entre duas passagens sucessivas de uma
determinada estrela pelo meridiano celeste local. Por convencdo, o diasideral é dividido

em 24 horas siderais.

O diasolar e o dia sideral sdo diferentes pela simples razdo de que a Terra ndo é imovel

e sim translada ao redor do Sol. Qual é 0 mais curto? Pensemos juntos. enquanto a Terra

gira em torno do seu eixo ela continua 0 seu deslocamento ao redor do Sol no mesmo
sentido e para que o0 Sol volte a assumir a mesma posi¢ao no céu depois de uma rotacéo
completa da Terra, serdo gastos alguns minutos a mais. Portanto, o dia solar é mais

longo do que o sideral, mas apenasem cercade 3min e 56 s.

1 diasolar =24 horas (solares)

1 dia sideral = 23 horas, 56 minutos e 4 segundos (solar es)

Outra pergunta: Qual é, entdo, o tempo gasto pela Terra para dar um giro completo em

torno de st mesma? O referencial mais adequado para se medir a rotagdo da Terra €

dado pelas estrelas distantes e ndo pelo Sol. Devido as préprias disténcias das estrelas,
gue estdo muito mais longe do que o Sol, suas posicdes no céu sdo praticamente

constantes. Portanto, emprega-se o periodo sideral.

A noite é a parte do dia, de 24 h, quando o Sol esta abaixo do plano do horizonte. Ha
vérias definicdes de noite. A noite civil comega (e termina) quando o centro do disco
solar situa-se a 6 graus abaixo do horizonte e a noite astrondmica, quando o Sol estd a
18 graus. Os dias civil e astronbmico sdo os complementos respectivos dessas

defini¢bes de noite. Durante a noite astrondmica, 0 céu ndo sofre ateracdo em brilho
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enquanto que no inicio e fim da noite civil ha ainda claridade crepuscular. Entretanto

por todo este capitulo, definimos “dia claro” como sendo a parte do dia em que o Sol

esta acima do horizonte e noite como seu complemento.

MEIO-DIA SOLAR E GNOMON ASTRONOMICO

Quando o Sol cruza o meridiano celeste local, estamos na metade tanto do “dia claro”
como do diacivil e do dia astronémico, o meio-dia solar. Diz-se que o0 Sol culminou, de
modo que €ele atinge sua altura maxima no céu, projetando a menor sombra de qual quer
objeto. Se esse objeto for uma haste perpendicular a uma superficie horizontal plana
(um gnémon astronémico), sua sombra minima didria fica sempre alinhada
paralelamente & direcéo norte-sul. O gndémon € 0 mais antigo instrumento de observacéo

astrondmica.

TEMPO ASTRONOMICO E TEMPO ATOMICO INTERNACIONAL

Até meados da década de 50, a unidade béasica de tempo, 0 segundo, era definida pela
Astronomia. Um segundo de tempo correspondia a cada uma das 86.400 partes do dia
solar médio (1 segundo = 1/86.400 de 24 horas solares médias). A partir de entdo, o
segundo passou a ser definido como sendo o intervao de tempo gasto por
9.192.631.770 ciclos de uma transi¢do eletronica hiperfina do &omo de Césio 133. Essa
€ a definicdo do segundo internacional, ou melhor, tempo atdbmico. Contudo, o padréo
de tempo usado por nés € o tempo universal coordenado, que corresponde ao tempo
atdmico corrigido na origem, toda vez que a diferenca com relagdo ao tempo

astrondmico ultrapassa um certo valor.

142 ESFERICIDADE E MOBILIDADE DA TERRA

A idéia de imobilidade da Terra perdurou por muito tempo, até por volta do
Renascimento Europeu, com a primeira revolucdo cientifica liderada por Nicolau
Copérnico (1473-1543), Galileu Galilei (1564-1642) e Isaac Newton (1642-1727). O
conceito de esfericidade para 0 nosso planeta ndo era totalmente aceito nessa época,
embora Aristoteles (600 a.C.) ja o tivesse proposto, ao observar eclipses da Lua (a
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sombra da Terra era sempre circular quando projetada na Lua), e EratOstenes (240 a.C.)
jativesse calculado o raio terrestre. Com as grandes viagens de circunavegacdo, todos

tiveram que aceitar taisidéias.

Eratéstenes notou que o Sol ndo ficava a uma mesma atura no céu, simultaneamente
em duas cidades do Egito Antigo (Alexandria e Siena, atual Assuan), Situadas
aproximadamente no mesmo meridiano terrestre. Ele observou que ao meio-dia de um
solsticio de verdo, enquanto o Sol iluminava o fundo de um pogo artesiano em Siena,
um gndémon projetava uma pequena sombra em Alexandria, como é mostrado na Figura
1.1. Bastaria, entdo, conhecer a distancia entre as duas cidades e o angulo de separacdo
entre elas em relagdo ao centro da Terra. Este angulo corresponde aquele formado pelo
gndmon e o raio de luz vindo do Sol, cujo vértice € a propria extremidade superior do
gnémon. Admitindo-se uma distancia de 5.000 stadias (unidade de comprimento da
época; 1 stadia =~ 185 m), a estimativa de Eratéstenes para o didmetro polar da Terrafoi

de 14.715 km, muito préximo do valor moderno de 12.718 km.

:"u'-:.'._l._,;_"_ TR _1.-"'"":.-.__
3 1 ming do 5ol 3 _:5
% =5 -
i A% = 5000 ghediay = 925 km 2
MR == 3/
R xmx T2 =525x 360 an

JE = 14722 km

FIGURA 1.1 - MEDICAO DO RAIO TERRESTRE POR ERATOSTENES (240 A.c.). O
PONTO A DESIGNA ALEXANDRIA, S, SIENA ONDE UM POGO E ESQUEMATIZADO E C,

O CENTRO DA TERRA. O RAIO POLAR DA TERRA E DESIGNADO POR R.
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E facil compreender aidéa de imobilidade da Terra, sja ela esférica ou ndo. Do ponto
vista de uma pessoa sobre qualquer ponto da superficie terrestre exceto os polos,
observa-se que tanto 0 Sol como a maioria dos outros astros surgem no horizonte leste,
elevam-se no céu e vao se esconder na parte oeste. Parece, entdo, que todo o céu esta
girando em torno de nés. Além do mais, quando jogamos qualquer objeto verticalmente
para cima, ele sempre cai em queda livre no mesmo lugar de onde saiu (se ndo estiver
ventando no momento); dando a impressdo de que a Terra como um todo ndo se move
como era concebido pela Fisica Aristotélica admitida até a revolugdo cientifica do
Renascimento Europeu. Contudo, segundo a Fisica Newtoniana, 0 mesmo pode-se
afirmar quando repetimos essa experiéncia dentro de um veiculo em movimento
retilineo e uniforme, que em primeira aproximacdo pode representar o efeito do
movimento de rotacdo da Terra num dado ponto de sua superficie. Foi notério o debate
cientifico entre as idéias revolucion&rias de Galileu e o paradigma cientifico daquela
época, transformado em dogma pela Igreja Cristd. As leis de movimento elaboradas por
Newton sustentaram a aceitacéo das idéias de Galileu: a Terra ndo estéaimével no centro
do Universo, mas sim, gira em torno de s mesma e trandada ao redor do Sol (leia a
secd0 A EVOLUGAO DO CONHECIMENTO SOBRE O SISTEMA SOLAR do capitulo O SISTEMA

SOLAR, para mais detal hes).

A rotacdo da Terra foi comprovada por medicdo direta ndo astrondmica, em 1851,
através do experimento do péndulo de Léon Foucault (fisico francés). Ele verificou que
a0 abandonar um péndulo a agdo da gravidade, o plano de oscilagdo do mesmo gira em

torno davertical do lugar.

1.4.3 ESFERA CELESTE E ROTACAO DA TERRA

Qualquer pessoa ao observar o céu de um local descampado percebe que esta no centro
de um grande hemisfério celeste. Esse tipo de visualizagdo do céu contribuiu para a
concepcdo do geocentrismo. O céu na Astronomia € idealizado como uma grande
esfera, a esfera ou abObada celeste, que esta centrada na Terra (visdo geocéntrica:
Figural.2).
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O movimento dos astros no céu, ao longo de um dia ou uma noite, ocorre de leste para
oeste. Dizemos que € um movimento aparente, porque ndo sao 0s astros que se movem,
mas sim a Terra que gira de oeste para leste. A Figura 1.2 mostra que a esfera celeste
parece girar no sentido contrério ao darotagcdo da Terra.

A trgetéria de um determinado astro durante seu movimento diario aparente ocorre
paralelamente ao equador celeste, como visto na Figura 1.2. Esse circulo imaginério,
gue divide o céu em duas metades, nada mais € que uma projecdo do equador terrestre
na abobada celeste.

A rotacdo da Terra define um eixo cujas intersegdes com a superficie terrestre séo o0s
polos geograficos norte e sul (pontos imaginarios). As linhas imaginédrias sobre a
superficie da Terra que unem os polos sdo denominadas meridianos terrestres. Um
plano perpendicular ao eixo de rotagdo, e equidistante de ambos os pdlos, divide o globo
em dois hemisférios, norte e sul. A intersecdo deste plano com a superficie da Terra
define o equador terrestre. Os paralelos terrestres sdo os circulos imaginarios paralelos

ao equador.

FIGURA 1.2 - A ESFERA CELESTE: UMA VISAO GEOCENTRICA DO UNIVERSO.
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N&o “sentimos’ a rotacdo da Terra porque a forca centrifuga associada a ela é somente
3% da forca de gravidade. Se a Terra passasse a girar cada vez mais rapido,
chegariamos ao ponto de ter gravidade zero, ou mesmo de sermos jogados para fora da
superficie (de modo analogo a um carrossel). Contudo, a velocidade de rotagdo ndo é
desprezivel. No equador terrestre, a velocidade linear de rotagdo fica por volta de 1.670
km/h. Sobre o Tropico de Capricdrnio (latitude aproximada de S&o José dos Campos), a
vel ocidade de rotagdo € cerca de 1.500 km/h.

Da mesma forma que na Terra, existem na esfera celeste os polos norte e sul, definidos
como sendo as intersecBes imaginarias do eixo de rotacdo terrestre com o céu (veja a
Figura1l.2).

COORDENADAS GEOGRAFICAS

Para localizar uma cidade na Terra, precisamos de duas coordenadas. latitude e
longitude. A latitude de um ponto qualquer sobre a superficie da Terra é o angulo
contado a partir do equador até esse ponto, ao longo do meridiano do lugar. A latitude
vai de —90° (no pdlo sul), 0° (no equador) até +90° (no pdlo norte), por convengao. A
longitude € o angulo medido sobre o equador a partir de um meridiano de referéncia até
o meridiano do lugar. O meridiano de referéncia do Sistema de Coordenadas
Geogréficas é aguele que passa pelo Observatorio de Greenwich (Inglaterra). A
longitude é medida em graus (°) ou em horas (h), indo de 0° no meridiano de Greenwich
até +180° (ou +12 h), quando contamos no sentido oeste de Greenwich, e até -180° (ou

—12 h), quando contamos para leste (é comum nomear como longitude |este ou oeste).

COORDENADASCELESTESEQUATORIAIS

As coordenadas celestes equatoriais sdo definidas de maneira andloga as geogréficas, sendo
aplicadas a localizacdo dos astros no céu. Precisamos, novamente, de duas coordenadas:
declinacdo e ascensdo reta. A declinacdo € contada a partir do equador celeste, usando-se a
mesma convencdo: de 0° a +90° para o norte e 0° a-90° para o sul. A ascensdo reta € contada
sobre 0 equador celeste, desde um ponto de referéncia até o meridiano do astro no sentido de
oeste para leste, indo de 0 a 24 h. Esse ponto de referéncia € uma das intersegdes da ecliptica
(projecé@o da orbita da Terra na esfera celeste) com o equador do céu, sendo denominado de

Ponto Vernal ou Gama, marcando a passagem do Sol do hemisfério celeste sul para o norte.
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REGRA DA MAO DIREITA E SENTIDO DA ROTACAO TERRESTRE

Com a finalidade de visualizar o0 movimento de rotagdo da Terra no espaco, basta
aplicarmos a regra da méo direita. Dispde-se a méo direita com o dedo polegar para
cima, o qua representaria 0 polo norte. O sentido da rotacdo terrestre € 0 mesmo

daguele usado para o fechamento daméo (vejaaFigura 1.2).

1.44 HORA SOLAR E FUSOSHORARIOS

O Sol culmina no céu sempre a0 meio-dia solar. Porém, isto ocorre em tempos
diferentes para cada meridiano terrestre, conforme a Terra val girando em torno de s
mesma. Enquanto em um determinado lugar o Sol esta culminando, em outros o Sol j&
culminou ou ainda vai culminar. Do mesmo modo, enquanto em alguns lugares o Sol
esta surgindo no horizonte, em outros o Sol esta se pondo. Portanto, a hora solar é local

e é fornecida diretamente por um relégio solar.

Além disso, 0 Sol ndo se desloca com a mesma velocidade ao longo de sua trajetéria
anual aparente (ao redor da Terra). Para corrigir esse efeito, criou-se a hora solar média,
apartir do movimento uniforme de um Sol ficticio. A diferenca entre a hora solar média
e a hora solar verdadeira é definida como sendo a Equacdo do Tempo, e pode resultar
em até 15 (quinze) minutos a mais ou a menos. A equagdo do tempo decorre do fato de
que a velocidade da Terra em torno do Sol ndo é constante (translagdo numa orbita

eliptica).

Um fuso horario corresponde a uma faixa de longitude terrestre com 15° (ou 1 h) de
largura, na qual se adota a hora solar média do seu meridiano central como sendo sua
Unica hora: a hora civil ou legal. O meridiano de origem (longitude = 0 h) dos fusos
horarios é aguele que passa pelo Observatério de Greenwich, adotado por questfes
histéricas. A Figura 1.3 mostra os fusos horérios adotados no mundo. O Brasil possui
quatro fusos horarios: o fuso de -2 horas para Fernando de Noronha e Ilhas Oceanicas,
-3 horas para Brasilia e a maioria dos estados, -4 horas para os estados de RO, RR, MS,
MT, parte oeste do Para e a parte leste do Amazonas e -5 horas para 0 Acre e 0 extremo
oeste do Amazonas. O horério de Brasilia esta em atraso com relagdo aos europeus, e

adiantado em relacéo aos dos EUA.
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FIGURA 1.3 - FUSOSHORARIOS DA TERRA.

O QUE E HORARIO DE VERAO?

O horé&rio de verdo é simplesmente a hora civil acrescida de uma ou mais unidades, com
a finalidade de se aproveitar a claridade do comeco e fim do dia civil, economizando
assim energia elétrica. O inicio e o término do horério de verdo estdo condicionados a
data do solsticio de verdo (22/12 para 0 hemisfério sul), quando a duragdo do “dia claro”
€ maxima. Na pratica, 0 meio do periodo do horério de verdo deve se situar proximo a
essa data.

1.45 ASPECTOSDO CEU EM DIFERENTESLATITUDES

Quando nos deslocamos em latitude na Terra, podemos perceber que o aspecto do céu
noturno vai mudando ligeiramente. Certas estrelas e constel ages deixam de ser vistas e
outras passam a ser avistadas por nos. O Sol também comeca a mudar de trgjetoria
diurna, fazendo com que a duracéo do diacivil aumente ou diminua.
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Para uma pessoa que esta exatamente sobre o equador da Terra (latitude 0° e longitude
qualquer), ambos os hemisférios do céu podem ser observados por completo. Nesse
caso singular, o plano do equador celeste esta disposto perpendicularmente ao plano do
horizonte, e é representado pelo circulo que cruza o zénite e une o0s pontos cardeais leste
e oeste (Figura 1.4). No equador terrestre, as trajetérias diarias dos astros ocorrem em
planos perpendicul ares ao plano do horizonte, de modo que, diariamente, todos os astros
ficam metade do tempo acima do horizonte e metade do tempo abaixo, como pode ser
visualizado na Figura 1.4. Consequentemente, os “dias claros’ e as hoites tem a mesma
durac&o de 12 horas, em média, ao longo de todo o ano. Os dias civis duram, em média,
12 h e 48 min (noites civis de 11 h e 12 min) e os dias astrondmicos, 14 h e 24 min

(noites astrondmicas de 9 h e 36 min).

FIGURA 1.4 - VISAO TOPOCENTRICA DA ESFERA CELESTE A PARTIR DO EQUADOR.
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Se alguém se situar exatamente em um dos polos de rotagdo da Terra (latitude +90° ou -
90° e longitude indeterminada), a visdo do céu serd completamente diferente da
anterior. Nessa situacdo extrema, o circulo do equador celeste coincide com o do
horizonte e o pdlo celeste respectivo com o zénite (Z). As trajetérias dos astros no céu
ocorrem de modo paralelo ao plano do horizonte, como é visualizado na Figura 1.5.
Somente um hemisfério celeste é observado. Se estivermos no polo sul, avistaremos
somente a metade sul do céu como € o caso da mesma figura. Os astros situados nesse
hemisfério celeste nunca se “escondem” abaixo do plano do horizonte. Ha noites de 24
horas (quando o Sol estiver abaixo do horizonte) e vice-versa no caso dos “dias claros’,
guando ocorre o chamado sol da meia-noite. Os dias civis sdo de 24 h durante toda a
primaveralocal, todo o verdo, inicio do outono e fim do inverno, de modo que as noites
civis de 24 h ocorrerdo no restante do ano. Os dias astronémicos abrangem periodos
maiores do inicio do outono local e fim do inverno, além de toda a primavera e veréo.

Rl

Py

FIGURA 1.5 - VISAO TOPOCENTRICA DA ESFERA CELESTE A PARTIR DO POLO SUL.
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No caso intermediério (Figura 1.6), se estivermos fora do equador ou de um dos pélos
terrestres (como € o caso de Sdo José dos Campos), perceberemos que as trajetorias
aparentes diérias dos astros ocorrem em planos obliquos ao plano do horizonte. O plano
do equador celeste apresentar-se-4 também com a mesma obliqlidade relativa ao
horizonte. O pdlo celeste, correspondente ao hemisfério onde a pessoa se situa, fica
elevado no céu, e o outro, abaixo do horizonte. Os astros ficam uma parte do dia
visiveis acima do plano do horizonte e a outra parte abaixo do mesmo, em periodos
desiguais. Certos astros proximos do polo celeste elevado ficam sempre acima do
horizonte (aparentemente girando em torno desse polo) e uma parte do céu proxima ao

outro pélo celeste nunca é visivel.
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FIGURA 1.6 - VISAO TOPOCENTRICA DA ESFERA CELESTE A PARTIR DE UM LOCAL

ENTRE O EQUADOR E O POLO SUL.
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O QUE E ZENITE?

O zénite nada mais é que o0 ponto imaginério no céu exatamente acima de nossa cabeca.
Quando falamos que o0 Sol ou qualquer astro esta a pino, ele esta cruzando o zénite do
lugar. Para determinarmos a diregdo do zénite, basta estendermos o fio de prumo (usado
em construcdo civil), imaginando que o prolongamento desse fio interceptara a esfera
celeste no zénite. O gndémon astrondmico aponta simultaneamente para o zénite e parao

centro da Terra

1.5 ESTACOESDO ANO

151 MOVIMENTO ANUAL DO SOL E ECLIPTICA

Os primeiros astrénomos comegaram a perceber que 0 Sol se movia lentamente contra o
fundo do céu, definido pelas estrelas e constelagbes. Faziam isso observando as
constelagdes que sdo vistas, na direcdo do poente, logo apds o por do Sol (antes de se
“porem”) e aquel as que sdo ofuscadas pelo brilho solar um pouco antes do nascer do Sol
na direcdo do nascente. Notaram que, gradualmente, as constelacdes situadas a leste do
Sol deixam de ser vistas devido ao ofuscamento pela claridade solar e que as
constelacOes a oeste do Sol passam a ser visudlizadas. Como as estrelas eram
consideradas fixas na esfera celeste (o que s6 é valido em primeira aproximacao), eles
concluiram que era o Sol que se movimentava. Esse movimento, denominado
movimento anual aparente do Sol, faz com que este se deslogue cerca de 1 grau por dia
(de oeste para leste). Dai a origem do circulo geométrico de 360° (provavelmente no

Egito Antigo).

O movimento anual do Sol define no céu umatragjetoria circular, a qual foi denominada
ecliptica, porque € onde a Lua se situa na ocasido de um eclipse (vgja a Figura 1.10). O
plano dessa trajetoria circular anual do Sol € inclinado em relagdo ao plano do equador
celeste, em cerca de 23°,5 (veja a Figura 1.7). O plano da ecliptica define o plano da
oOrbita da Terra em torno do Sol. O circulo da ecliptica €, simplesmente, a projecdo de
seu respectivo plano na esfera celeste. Ao longo da direcdo da ecliptica no céu foram
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concebidas, pelos povos antigos da Mesopotamia, as constelacbes do Zodiaco,
associadas alendas e mitos desses povos (lelatambém ANO SOLAR E LUNACAO, na secéo

PERCEPCAO E CONTAGEM DO TEMPO).

1.5.2 SOLSTICIOSE EQUINOCIOS

O movimento anual aparente do Sol na esfera celeste pode ser entendido através da
trandacdo da Terra em torno do Sol (visdo heliocéntrica em conjunto com a viséo

geocéntrica), ou da observacdo do por do Sol (visdo topocéntrica).

A Figura 1.7 mostra a Terra em quatro ocasi0es especiais de sua 6rbita ao redor do Sol.
S80 os dias em que ocorrem 0s solsticios e equindcios. Tomemos como referéncia o

hemisfério sul da Terra. Na posicéo 1, fixando nossa visdo a partir da Terra, 0 Sol esta4

na disténcia angular maxima ao norte do plano do equador celeste, parecendo parar na
esfera celeste para depois retroceder, para o sul, em seu movimento anual aparente. Os
raios solares, nessa época do ano, incidem mais obliquamente sobre a superficie do
hemisfério sul da Terra, de forma que a incidéncia de calor é menor. Esse dia é
denominado solsticio do inverno austral (solsticio significa Sol parado; em latim:
solstitium), o qual ocorre por volta de 22 de junho. A noite do solsticio do inverno
austral € a mais longa do ano. A partir do solsticio de inverno, tanto os “dias claros’

como os dias civis e astrondémicos voltam a aumentar de duracéo, lentamente.

De modo analogo, na posicdo 3 da Figura 1.7, quando ocorre o0 “dia claro” mais longo
do ano para o hemisfério sul, o Sol atinge a posi¢do angular mais ao sul do equador
celeste. E o dia do solsticio do verdo austral, que ocorre por volta de 21 de dezembro.
No verdo, a incidéncia dos raios solares acontece de forma menos obliqua a superficie.
Em lugares proximos ao Tropico de Capricornio, a incidéncia é quase perpendicular.
Portanto, ainsolagdo é maior. Apés o solsticio de verdo, os “dias claros’ se tornam cada

V€z mais curtos novamente.

Em duas ocasiGes especiais intermediarias (posicdes 2 e 4 daFigura 1.7), o “diaclaro” e
a noite tém a mesma duragdo (isso ocorre para todo o globo terrestre). Sdo os dias dos
equindcios de primavera e outono, que ocorrem, respectivamente, em torno de 22 de
setembro e 21 de mar¢co no hemisfério sul. A palavra equinécio, de origem lating,

significa noites de iguais duracdo. Os equindcios ocorrem quando o Sol esta sobre o
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circulo do equador celeste, deslocando-se do hemisfério celeste norte para o sul, no caso
do equinécio da primavera austral, e fazendo o caminho inverso, no equinécio do
outono austral. Nesses dias, ambos os hemisférios terrestres recebem a mesma
quantidade de insolagdo. Entre o inicio do outono austral e o fim do inverno, os “dias
claros’ sGo mais curtos do que as noites (a noite mais longa ocorre no inicio do
inverno), e entre o inicio da primaverae o fim do ver&o, a situagdo se inverte (o diamais

longo ocorre no inicio do verdo).
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FIGURA 1.7 - OSINICIOSDASESTACOES DO ANO ATRAVES DAS PERSPECTIVAS

HELIOCENTRICA E GEOCENTRICA (A ILUSTRAGAO ESTA FORA DE ESCALA).

Sequiencialmente, para o hemisfério sul da Terra, tem-se: 0 equinécio de outono em 20
ou 21 de marco, o solsticio de inverno entre 21 e 23 de junho, 0 equindcio de primavera
em 22 ou 23 de setembro e o solsticio de ver&o entre 21 e 23 de dezembro. As estacoes
do ano acontecem de forma inversa em cada um dos hemisférios terrestres. Enquanto é

verdo no hemisfério sul, éinverno no hemisfério norte.
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A fim de complementar o entendimento, vamos pensar na observacdo do nascer e por
do Sol nos dias dos equindcios e solsticios, como esta representado na Figura 1.8, para

um local na regido tropical do hemisfério sul (entre o equador e o Trépico de

Capricornio). Somente nos equindcios 0 Sol surge no horizonte exatamente a partir do
ponto cardeal leste, deslocando-se a0 longo do dia sobre o equador do céu e
escondendo-se, exatamente também, no ponto cardeal oeste (isso ocorre para quase toda
a Terra; as excegdes sdo 0s polos geograficos). Os solsticios séo os dias quando o Sol
mais se distancia dos pontos cardeais leste e oeste, no nascer e ocaso, respectivamente.
No solsticio do verdo austral, o Sol surge mais ao sul do ponto leste e esconde-se, com o
mesmo distanciamento, ao sul do ponto oeste. No solsticio do inverno austral, o Sol
nasce com o maior afastamento angular ao norte do ponto leste e pde-se, com 0 mesmo
distanciamento, ao norte do ponto oeste (veja a Figura 1.8). O distanciamento angular
maximo que a direcdo do Sol pode assumir em relacdo ao equador celeste é exatamente
igual ainclinagdo entre o plano da ecliptica e o plano do equador (= 23°,5). O angulo
entre adirecdo do Sol e a do ponto cardeal leste, medido sobre o circulo do horizonte no
momento do nascer do Sol em qualquer dia do ano depende da latitude do lugar e da
declinagdo do Sol, exceto nos equindcios quando esse angulo é nulo.
i
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FIGURA 1.8 - VISAO TOPOCENTRICA PARA O NASCER DO SOL NOS SOLSTICIOSE

EQUINOCIOS PARA UM LUGAR TROPICAL DO HEMISFERIO SUL DA TERRA.
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SOL A PINO E TROPICOS

Somente na regido tropical, o Sol pode ficar a pino a0 meio-dia (solar). Entre os
tropicos isto acontece duas vezes por ano, como no caso da Figura 1.8, e os dias
correspondentes sdo determinados pela latitude do lugar. Para um local no equador
terrestre, 0 Sol cruza a pino o meridiano local nos dias dos equindcios. Ja para os locais
situados exatamente sobre um dos tropicos, 0 Sol cruza a pino somente uma vez, no
solsticio de verdo. Os Tropicos de Capricornio e Cancer sdo nomeados desta maneira
porque durante os solsticios, na Antiglidade, o Sol se encontrava na direcdo dessas

constel agOes zodiacais.

1.5.3 INCLINACAO DO EIXO DE ROTACAO DA TERRA

O angulo formado entre o eixo de rotacdo da Terra e a perpendicular da ecliptica &,
exatamente, igual a separacdo angular entre o plano do equador da Terra e o plano da
oOrbita terrestre (ecliptica). A Figura 1.7 ilustra essa inclinacdo do eixo de rotacdo da
Terra

Na época atual, a inclinacdo entre o plano do equador e o da ecliptica € de
aproximadamente 23°,5 (exatamente 23° 27’ 08'’). Se, por acaso, ainclinagdo fosse 0°,
ou sgja, a Terra girasse com 0 Seu eixo perpendicularmente ao plano da ecliptica, todos
os “dias claros’ e noites teriam sempre a mesma duracdo (12 h); seria um eterno
equindcio (os planos da ecliptica e do equador coincidiriam) e ndo existiriam as
estacdes do ano.

A inclinagdo do eixo da Terra muda com o tempo, porque esta se movimenta
semelhante a um pido que gira obliguamente a0 chd. Um dos movimentos,
denominado precessdo dos equinécios, faz o eixo da Terra girar em torno da
perpendicular da ecliptica com um periodo de cerca de 25.800 anos. Outro movimento,
chamado nutacdo, faz 0 angulo dessa inclinagéo oscilar em torno de um valor médio.
Ambos os movimentos sdo determinados pela interacdo gravitacional da Lua, Sol e
planetas sobre a Terra, em funcdo desta ndo ser uma esfera perfeita. O movimento de
precessdo produziria uma modificagdo lenta e gradual nas datas dos solsticios e
equinodcios, antecipando-as, caso a corregdo correspondente ndo fosse aplicada ao

sistema de coordenadas celestes equatoriais. Com relacdo as observaces astrondmicas,
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esses movimentos alteram lentamente as coordenadas equatoriais dos astros, em virtude
de modificarem a direcdo dos pdlos celestes. Hiparco, antigo astrbnomo grego (200
a.C.), ja havia notado os efeitos da precessdo dos equindcios, ao comparar as suas
medidas de posi¢do de estrelas com outras feitas tempos atrés. Para a Astrologia, esses
movimentos ndo sdo levados em conta, provocando inclusive uma separacdo gradual
entre a posicdo dos signos e suas respectivas constelacdes originais. Por exemplo, o
autor deste capitulo, que nasceu num certo dia do més de maio, € do signo de Gémeos

segundo a Astrologia, mas 0 Sol nessa data esté na direcéo da constelagdo de Touro.
1.54 GEOCENTRISMO, HELIOCENTRISMO E TRANSLACAO

Do ponto de vista terrestre (visdo geocéntrica), o Sol parece completar uma volta em
torno da Terra em um ano. O mesmo ocorre com a Lua e os planetas, s6 que em
periodos distintos. Todos esses astros possuem movimentos anuais aparentes com
trajetorias proximas a trajetéria do Sol, no mesmo sentido do movimento solar (de oeste
para leste). Dai a origem do modelo geocéntrico, que tentou explicar 0s movimentos
desses astros errantes por entre as constel acdes zodiacais, todos deslocando-se em torno
da Terraimovel. O geocentrismo perdurou até surgir o heliocentrismo, que explicava de
forma mais simples alguns movimentos “estranhos’ que os planetas realizavam no céu.
Esses movimentos peculiares dos planetas faziam os mesmos retrocederem na sua
trajetdria padréo oeste-leste, alguns deles tracando até mesmo pequenas trgjetdrias em
forma de lagos. Além do mais, o heliocentrismo de Copérnico foi sustentado pela Teoria
da Gravitacdo Universal elaborada por Newton (leia mais no Capitulo 3).

O modelo heliocéntrico associado a Gravitagdo Universal explicou como a Terra e 0s
demais planetas orbitam em torno do Sol. Esse movimento é denominado translacéo (ao
redor do Sol). O movimento de translagcdo da Terra acontece num plano, aquele da
ecliptica. A Orbita da Terra ndo é um circulo perfeito, mas sim uma elipse pouco
excéntrica (quase circular). Em primeira aproximacéo, o Sol ocupa um dos focos da
elipse, como representado na Figura 1.9. Na verdade, a Terra trandada em torno do
centro de massa do Sistema Solar (leia o Capitulo 3 e a caixa de texto O QUE E CENTRO
DE MASSA? da se¢do seguinte). A translagdo da Terra pode ser chamada de movimento
orbital. A velocidade média de translacéo € de cerca de 107.000 km/h (ou 30 km/s).

Definitivamente, nés ndo estamos iméveis no Universo.
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O movimento de translacéo da Terra ocorre no mesmo sentido da sua rotacéo (de oeste
para leste). Aplica-se a regra da méo direita a fim de visualizalo. Nunca é demais

lembrar que a perpendicular da ecliptica e o eixo da Terra ndo coincidem.

A velocidade de translagcéo da Terra foi obtida por medicéo direta astrondbmica em 1729
através dos trabalhos do fisico inglés James Bradley, o qual visava medir distancias de
estrelas. Bradley observou algo inesperado: a luz das estrelas sofria um desvio
sistematico de direcdo. A explicacéo € dada pela combinacdo da velocidade da Terra ao
redor do Sol (30 km/s em média) com a velocidade da luz (+300.000 km/s). Esse efeito

€ denominado de aberracéo daluz.

Alguém poderia afirmar que as estagcbes do ano decorrem da variacdo da disténcia
Terra-Sol, contudo esta pessoa deve lembrar que as estagdes ocorrem alternadamente
em ambos os hemisférios terrestres. Mesmo que a variagdo na distancia acarrete
pequenas ateractes no fluxo de luz solar recebido pela Terra, 6,5% no maximo, ndo ha
conseqiiéncias maiores para as estagdes do ano. Quando € verdo no hemisfério sul, a
Terra encontra-se mais proxima do Sol do que quando é verdo no hemisfério norte

(Figura 1.9), mas nem por isso 0 verdo € mais intenso no hemisfério sul.

ANO SIDERAL

O intervalo de tempo que a Terra leva para transladar completamente em torno do Sol
depende do referencial assumido. No caso do ano solar, a referéncia € o proprio Sol. Ja
0 ano sidera é o intervalo de tempo entre duas passagens consecutivas da Terra pelo
mesmo ponto de sua 6rbita, dado em referéncia as estrelas. Enquanto o ano solar tem
365,2422 dias (solares), 0 ano sideral tem 365,25636; ou sgja, 0 ano sideral é mais

longo cerca de 20 min. Vocé poderia perguntar agora: - Por que ndo se adota 0 ano

sideral no calendario? Simplesmente porque os inicios das estacbes do ano sdo

determinados pelo ano solar e ndo pelo sideral. Se usassemos 0 ano sideral, a cada 72
anos as estagdes do ano comecariam um dia mais cedo, pois estariamos acrescentado
um dia (20 min/ano x 72 anos = 24 h). Com o passar dos anos, a diferenca entre o inicio
real de uma estagdo e 0 seu inicio no calendario aumentaria, chegando a 1 més apos
2.160 anos.
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UNIDADE ASTRONOMICA

O semi-eixo maior da érbita eliptica da Terra ao redor Sol é de 149.597.870 km, sendo
denominada de unidade astronémica (UA). Veja a definicdo de elipse no Capitulo 3. A
distancia Terra-Sol varia de um valor minimo, em torno de 147 milhdes de quildmetros,

aum maximo por volta de 152 milhdes de quildmetros.
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FIGURA 1.9 - A TRANSLAGAO DA TERRA (VISTA DO NORTE DA ECLIPTICA), COM OS
INICIOS DASESTAGOES DO HEMISFERIO SUL ASSINALADOS (ILUSTRAGAO FORA DE

ESCALA).

155 ASPECTOSDO CEU EM DIFERENTESESTACOES

A partir da visdo da Terra, 0 Sol parece atravessar as constelacOes zodiacais
anualmente, como se pode entender através da Figura 1.10. Quando o Sol se dispde na
direcdo de uma determinada constelagdo do Zodiaco, esta e vérias outras ao norte e ao
sul ndo podem ser visualizadas. Grande parte de uma faixa de quase 18 graus da esfera

celeste (em ascencéo reta centrada no Sol) ndo € visualizada devido ao ofuscamento
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pelo Sol. Imagine que o céu fosse um gigantesco bal&o esférico de Sao Jodo (sem boca)
de tal modo que os poélos celestes fossem os dois pontos de encontro de todos os 20
gomos de largura de 18° cada. O Sol estaria no centro deste baldo e a Terra (com
rotacéo diaria) trandadaria dentro do baldo ao redor do Sol central (como na Figura
1.10). A faixa de ascensdo reta ofuscada pelo Sol corresponderia ao gomo do baléo que
estivesse na direcdo do Sol. Consegquentemente, todos os demais “gomos’ do céu
poderiam ser observados ao longo da noite. O “gomo” celeste diametralmente oposto
aguele ofuscado pelo Sol seria avistado preferencialmente a meia-noite. Vale lembrar
gue a extensdo (norte-sul) visivel de cada “gomo” celeste avistado seria dependente da
posicdo em latitude do observador na Terra (vegja ASPECTOS DO CEU EM DIFERENTES
LATITUDES, ha secdo DIAS E NOITES). Para as regides equatoriais, poderiamos observar
praticamente toda extensdo de cada “gomo”. A partir do hemisfério sul da Terra,

observariamos preferenciamente a extensdo sul dos “gomos’.

faixa zodiacal

ecliptica
{propetada na esfer celeste)

FIGURA 1.10 - MOVIMENTO APARENTE ANUAL DO SOL POR ENTRE AS
CONSTELACOES ZODIACIAS DEVIDO A TRANSLACAO DA TERRA (ILUSTRAGCAO FORA

DE ESCALA).
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A fim de ilustrar melhor, pensemos no caso do Brasil, mais especificamente na latitude

de S8o0 José dos Campos. Nessa situacdo, o polo celeste elevado € o Sul. Vamos fixar

um determinado horério, 21h (tempo civil), para a observacdo do aspecto do céu

noturno.

Na Tabela 1.1 sdo apresentadas as constelagbes mais faceis de serem identificadas
guanto a localizagcdo das mesmas na esfera celeste para 0 meio de cada estacdo. As
constelacBes do Zodiaco sdo listadas conforme suas disposicoes de leste para oeste no
céu. O(s) nome(s) da(s) estrela(s) mais brilhante(s) correspondente(s), facilmente
observada(s) a olho nu, é(sdo) apresentada(s) entre parénteses para agumas

constel acoes.

CONSTELACOES ZODIACAIS

As constelagOes zodiacais representam, em sua maioria, contornos de animais; vem dai
essa homenclatura de origem grega (do grego zodiakds; zoo: animais e kyklos:. circulo).
Originalmente, foram concebidas pelos povos sumerianos, Antiga Mesopotamia, e
adaptadas pela antiga cultura grega. Classicamente, as constel agdes do Zodiaco sdo em
numero de doze. Contudo, existe mais uma que se situa na direcdo da ecliptica: € a

constelacdo do Ofitico ou Serpentério, aqual foi concebida na mesma época das demais.

As Figuras 1.11 a 1.14 mostram as configuragdes projetadas do céu, no plano do
horizonte, para esse local as 21h nessas datas. Para utilizar essas cartas celestes sazonais
com o intuito de reconhecimento do céu noturno, vocé deve seguré-las acima de sua
cabeca fazendo coincidir as direcBes N-S e L-O com a orientacdo geogréfica local (€
preferivel ficar de frente parao Sul).

BANDEIRA NACIONAL

A bandeira da Republica Federativa do Brasil possui um
circulo azul estrelado. As estrelas representam os 26
estados brasileiros e o Distrito Federal, estando dispostas

numa configuracdo espelhada para o céu do Rio de

Janeiro, no momento da proclamagdo da Republica T __ .

(8h30min, 15/11/1889). Em especia, podemos visualizar a constelagdo do Cruzeiro do Sul
(invertida da esgquerda para direita), como hipoteticamente seria vista de fora da esfera celeste.
Quatro estados da Regi&o Norte ndo estéo representados nesse modelo oficial da bandeira.
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TABELA 1.1 - CONSTELAGCOES VISIVEIS POR ESTACAO DO ANO PARA O HEMISFERIO

SUL.
Zodiacais Austrais (S) Equatoriais Boreais (N)
Verao Céncer ou Caran- | Céo Maior | Orion (Betelgeuse, | Cocheiro
guejo, (Sirius). Rigel e as “Trés|(Capella) e
Gémeos (Castor e Marias’). as zodiacais da
Pollux), estacéo.
Touro (Aldebaran)
e
Aries ou Carneiro.
Outono Libraou Balanga, |Cruzeiro do Sul|Virgem. Boieiro (Arcturus)
Virgem (Spica) e (Acrux, Mimosa e e
) Gacrux), Ledo
Leco (Regulus). Centauro  (Rigil
Kent e Hadar) e
Libra.
Inverno Capricornio, Aszodiacaisda |Aguia(Altair) e | Cisne (Deneb),
Sagitério, estacéo e Ofitco. Lira(Vega) e
Ofituco e Centauro  (Rigil Hércules.
Escorpio Kent e Hadar).
(Antares).
Primavera |Peixes, Grou (Al N&ir), |Peixese Andrémeda e
Aquarioe Peixe Austral | Aquério. Pégaso.
Capricornio. (Formalhaut),
Eridano
(Achernar) e
Capricdrnio.
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FIGURA 1.11 - PROJECAO DO CEU PARA SA0 JOSE DOS CAMPOS, AS 21H, PARA O

MEIO DO VERAO.
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FIGURA 1.12 - PROJECAO DO CEU PARA SAO JOSE DOS CAMPOS, AS 21H, PARA

O MEIO DO OUTONO.
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FIGURA 1.13 - PROJECAO DO CEU PARA SAO JOSE DOS CAMPOS, AS 21H, PARA O

MEIO DO INVERNO.
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FIGURA 1.14 - PROJECAO DO CEU PARA SAO JOSE DOS CAMPOS, AS 21H, PARA O MEIO

DA PRIMAVERA.
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1.6 FASES DA LUA

A Lua é o unico satélite natural da Terra. Foi denominada, na antiglidade, de Luna,
antiga cidade de Tucana (Itdlia) pelos romanos e Selene, irma de Hélio e filha de
Hipérion e Téa pelos gregos. E o astro mais brilhante do céu noturno.

As fases da Lua correspondem aos diferentes aspectos com que esta se apresenta no céu
ao longo das noites e dos “dias claros’ de um més. Isso ndo € devido a projecdo da
sombra da Terra na Lua, como alguns podem pensar. Mas sim, devido a visualizacéo
gue temos da Lua conforme ela orbita em torno da Terra (posi¢éo relativa entre a Lua,
Terrae Sal). A fase da Lua é um fendmeno astrondmico de observacdo simultanea para
todo o globo terrestre (quando a Lua cheia € vista do Brasil, ela é também vista como tal
em Portugal).

Com certa regularidade, a Lua ora atravessa a sombra da Terra (eclipse da Lua), ora
projeta sua sombra na superficie terrestre (eclipse do Sol).

FIGURA 1.15 - A LUA EM FASESDISTINTAS (FOTOS DE ANDRE MILONE, NO

OBSERVATORIO DO VALONGO/UFRJ, RI10 DE JANEIRO, 1988).
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1.6.1 ASTROSLUMINOSOSE ILUMINADOS

O Sol, assim como as outras estrelas, sdo astros que produzem e emitem radiacdo
eletromagnética em varios comprimentos de onda (ler os Capitulos 2 a 5); ou sgja, sdo
fontes de ondas de rédio, microondas, infravermelho, luz visivel, ultravioleta, raios X e
raios gama, em ordem crescente de energia luminosa. A Lua, os planetas (incluindo a
Terra) e os corpos menores do Sistema Solar sdo astros iluminados pelo Sol. Portanto, a
Lua e os planetas sdo visualizados por nos simplesmente porque refletem a luz visivel

solar incidente. A superficie da Luareflete cerca de 7% daluz solar incidente.
1.6.2 TRANSLACAO DA LUA

O intervalo de tempo que a Lua gasta para completar uma volta completa em torno do
centro de massa do sistema Terra-Lua, em relacéo ao referencial das estrelas, é chamado
de periodo sideral; € igual a 27 dias, 7 horas, 43 minutos e 12 segundos (solares). Ja o
intervalo de tempo entre duas fases iguais sucessivas (ex. duas fases cheias) é
denominado periodo sinddico ou, simplesmente, lunacdo; relativo ao referencial
terrestre. Uma lunacéo dura 29 dias, 12 h, 44 min e 3 s (solares), maior que o periodo

sideral!; € a base dos calendérios lunares. Vejatambém a se¢cdo ANO SOLAR E LUNAGAO.

O movimento orbital da Lua (ao redor da Terra, em primeira aproximacao) € realizado
no mesmo sentido dos movimentos orbital e rotacional da Terra, ou sgja, ocorre de oeste
para leste. E fécil perceber isso: a Lua sempre “nasce” cerca de 50 minutos mais tarde,
dia apbs dia, em consequiéncia de seu movimento de oeste para leste. Aplicando-se
novamente a regra da méo direita com o polegar para cima apontando para o norte, tem-
se que a Lua trandada ao redor da Terra no mesmo sentido que a Terra transdada ao

redor do Sol. A Figura 1.16 ilustra o movimento de translacéo da Lua.

A Orbitada Luando é circular mas sim eliptica, de modo que num dos focos da elipse se
localiza o centro de massa do sistema Terra-Lua e ndo o centro da Terra como se
poderia pensar. A distancia entre os centros da Lua e Terra varia de 357.300 km a
407.100 km. A velocidade média de translacéo da Lua fica em torno de 3.700 km/h.
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FIGURA 1.16 - A TRANSLACAO DA LUA: SUASFASESPRINCIPAISCOMO SAO VISTAS

DO HEMISFERIO SUL DA TERRA (ILUSTRAGAO FORA DE ESCALA).

O QUE E CENTRO DE MASSA?

Centro de massa de um corpo corresponde ao centro geomeétrico de sua distribuicéo de
massa. E o ponto onde toda a massa do corpo pode ser concentrada para efeito
cinemético. O centro de massa pode se situar dentro ou fora do corpo. Por exemplo, no
caso de uma bola de futebol, o centro de massa localiza-se no centro dela; no caso de
uma alianca de casamento o centro de massa Situa-se ho seu centro geomeétrico, externo
a0 meio material da alianca. O conceito de centro de massa pode ser aplicado para
gualquer distribuicdo de matéria, inclusive para dois corpos. Sua localizacdo depende
das caracteristicas da distribuicdo de massa (forma geométrica e densidade de matéria).
Para dois corpos exatamente iguais (em forma, massa e densidade), o centro de massa
do sistema esta localizado no ponto equidistante de ambos. Se um dos dois corpos tiver

maior Mmassa, 0 centro de massa situar-se-a mais proximo dele.
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1.6.3 ROTACAO DA LUA E SUA FACE OCULTA

Além do movimento orbital ao redor da Terra, a Lua também possui um movimento de

rotacéo em torno de s mesma.

O movimento rotacional da Lua também ocorre no mesmo sentido do seu movimento
orbital. Pode-se usar aregra da méo direita para a sua visualizacdo. A seta sobre a Lua,

na Figura 1.16, ilustra o pdlo norte de rotacéo; seria o polegar damao direita.

A face “oculta’ € a parte da Lua que ndo podemos avistar a partir da superficie terrestre
(Figura 1.17). Em virtude do movimento orbital da Lua estar sincronizado com sua
rotagdo (em 1:1), por questdo de equilibrio dindmico evolutivo, a Lua tem sempre a
mesma parte voltada para a Terra. Seu periodo de rotacéo € igual ao seu periodo sideral

de translagdo: um dia na Lua dura cerca de 27 dias solares da Terra.

A face oculta ndo corresponde a 50% da superficie lunar. Do ponto de vista terrestre,
pode-se avistar mais da metade da Lua, devido a um movimento extra da Lua

denominado librag&o, que € uma oscilagdo do seu eixo rotacional.

DEMONSTRE A SSINCRONIA DOSMOVIMENTOSLUNARES

Enquanto uma pessoa fica parada representando a Terra (vamos fixar a Terra para um
entendimento melhor), outra caminha em torno daquela, sempre com o rosto voltado
paraa Terra. Peca ao resto do grupo para observar se a pessoa que esta representando a
Lua girou em torno de s mesma. Ou, melhor ainda, pergunte se eles conseguiram
visuaizar outras partes da Lua além daquela vista pela Terra (ex. a nuca dessa pessoa).

Faca-os refletir.

164 ASPECTOSDASFASESLUNARES

Na fase de quarto crescente, a Lua estd com a metade de seu hemisfério iluminado
voltada para a Terra. Em certas ocasides, com a forma parecida com a de um C para o
hemisfério sul. Na fase cheia, toda a sua parte iluminada esta voltada para a Terra. No
guarto minguante, a Lua estd com a outra metade de seu hemisfério iluminado voltada

para a Terra; forma parecida com um D para o hemisfério sul, em determinadas vezes.
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Finalmente, na fase nova, é sua parte ndo-iluminada pelo Sol que fica voltada para a
Terra (nd0 conseguimos ver a Lua!). A Figura 1.16 mostra a Lua nessas quatro fases
principais.

Na verdade, as fases da Lua ocorrem de modo continuo. Na Astronomia, afase daLuaé
conceituada através da fracdo iluminada do disco lunar voltado para a Terra, que pode
ser quantificada de forma percentual ou ndo. Na fase nova, essa fracéo € nula, 0,5 (ou
50%) no quarto crescente, 1,0 (ou 100%) na fase cheia e novamente 0,5 no quarto
minguante. Outro conceito astronémico adotado na defini¢éo da fase lunar € o éngulo
Sol-Lua-Terra, denominado angulo de fase, cujo vértice é a propria Lua. Esse angulo na
ocasido da Lua nova é préximo a 180°, 90° para 0 quarto crescente, proximo de zero

para afase cheia e novamente 90° para o quarto minguante.

A denominagdo “Lua crescente” € usada para representar o aspecto lunar entre as fases
nova e cheia. O crescente lunar pode ser avistado no céu no fim da tarde e inicio da
noite, sempre na parte oeste do céu. A Lua quarto crescente nasce ap meio-dia e se pde

ameia-noite, aproximadamente.

A nomenclatura “Lua minguante” € adotada para o aspecto lunar entre as fases cheia e
nova. Ao contrério da crescente, 0 minguante pode ser visto no fim da noite e inicio
manha, sempre aleste do meridiano local. A Lua quarto minguante nasce a meia-noite e

se pde ao meio-dia do dia seguinte, aproximadamente.

A Lua cheia percorre o céu por praticamente toda a noite, surgindo por volta das 18h e

se pondo em torno das 6h.

CURIOSIDADE: DIRECAO DO SOL E FASESDA LUA

Obviamente, a face iluminada da Lua aponta sempre para a diregdo do Sol. 1sso pode
ser aplicado para sabermos onde o Sol se pbs no horizonte quando da fase crescente, ou
de onde ele vai emergir quando a Lua é minguante. E interessante reparar que em
muitas montagens fotogréficas, exibindo a Lua no céu, ha freqlentemente equivocos
astronbmicos como, por exemplo, mostrando a Lua cheia proxima a um horizonte

crepuscular.
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FIGURA 1.17 — A FACE OCULTA DA LUA VISUALIZADA EM DUASIMAGENS. REPARE

QUE A LUA ESTA NA SUA FASE NOVA!

1.7 ECLIPSES DA LUA E DO SOL

Na Astronomia, eclipsar significa esconder, encobrir, ou interceptar a luz vinda de um
astro.

No Egito Antigo, os eclipses do Sol eram explicados como sendo ataques de uma
serpente ao barco que transportava o Sol pelo céu. Os antigos chineses costumavam
observar sistematicamente os fendbmenos celestes. Registraram e previram diversos
eclipses. Pensavam que um imenso dragéo estivesse engolindo o Sol durante um eclipse
solar. Ent&o, faziam muito barulho para assustar 0 dragdo e o Sol sempre reaparecia

(nuncafalhaval).

1.7.1 DISTANCIASE DIMENSOES DO SISTEMA SOL-TERRA-LUA

A olho nu, o tamanho angular da L ua é de aproximadamente 0°,5. Por pura coincidéncia
€ semelhante ao tamanho angular do Sol. Deste modo, os dois parecem iguais em
tamanho, porém ndo o sdo. Nota-se que a Lua estd 400 vezes mais proximo da Terra do

gue o Sol, o qual é cerca de 400 vezes maior em diametro.

Hiparco (200 a.C.) calculou a distancia e o tamanho da Lua por ocasido de um eclipse
lunar, medindo a duracdo total da etapa umbral. Ele aplicou alguns conhecimentos
geométricos, conjugados a outras medidas conhecidas na época (duracdo do més lunar e

dimensdes angulares da Lua e do Sol).
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A distancia Terra-Sol em funcéo da disténcia Terra-Lua foi calculada por Aristarco de
Samus (300 a.C.). Ele observou simultaneamente a Lua em quarto crescente e o pér do
Sol. Quando o Sol estava no horizonte, Aristarco mediu a separacédo angular entre aLua
e 0 Sol, aqual representa um dos angulos do tridngulo retangulo Terra-Lua-Sol (Figura
1.18), cujo vértice do angulo reto (90°) é aLua. O angulo medido ficou em torno de 87°
proporcionando uma distancia Terra-Sol de 7.300.000 km, muito abaixo do valor
moderno (Tabela 1.2).

Lua

/ Tarta b &

. 4=TS et
& el
&
COSHN = L TL=384 400 ki
TS
i Terra=50l - TL cos( 7 TS
B APIZTAFXO)=87" == F A0 000 km

ireal)=ai° 86 ~= 440,500 000 km

FIGURA 1.18 - CALCULO DA DISTANCIA TERRA-SOL FEITO POR ARISTARCO (300

A.C.).

TABELA 1.2 - ALGUNSDADOSFISICOSDO SOL, TERRA E LUA.

Diametro Massa Volume Distancia média
equatorial (comparativa | (comparativo aTerra
aTerra) aTerra)
Terra 12.756 km 1 1| -
Lua 3.476 km 1/80 1/50 384.400 km
Sol 1.392.000 km 333.000 1.300.000 | 149.600.000 km
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A Figura 1.19 esquematiza a ocorréncia de um eclipse total da Lua. A Terra e a Lua
estdo representadas em tamanhos relativos proporcionais. Se a Terra tivesse 0,5 cm de
didmetro, a Lua deveriater, aproximadamente, 12,5 mm de diametro. A distancia Terra-
Lua (=z 15 cm), assim como a trgetoria da Lua em volta da Terra, também sdo
representadas em dimensdes proporcionais. O Sol seria, nessa mesma escala relativa,
uma esfera com aproximadamente 50 cm de didmetro e estaria a uma distancia de cerca
60 m a esguerda da folha de papel. O plano da oOrbita da Lua (em torno da Terra) ndo
coincide com o plano da orbita da Terra (em torno do Sol). A 6rbita da Lua esta apenas
projetada na folha de papel, que esta representando o plano da érbita da Terra. Deste
modo, atrgjetoria da L ua esta atravessando o papel naregido da sombrada Terra

one da umbra terrestre

'Lua
Terra zonas de penumbra
. (em sua

. orbita
projetada)

plarno da ecliptica
(visto do norte)

FIGURA 1.19 - ILUSTRACAO EM ESCALA DE UM ECLIPSE TOTAL DA LUA.
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1.7.2 TIPOSDE ECLIPSES

O Sol € umafonte luminosa extensa. Tanto aLua como a Terra projetam no espaco uma
sombra em forma de um cone, cuja base é o proprio corpo, e uma penumbra. O cone de
sombra situa-se interno a penumbra. Por definicdo, o cone umbral ndo recebe luz solar
alguma e a penumbra ndo recebe luz de todos os pontos do disco solar. No entanto, para
a Terra, que possui uma camada de ar ao seu redor, os limites do cone de sombra e da
penumbra ndo sdo bem determinados. A luz do Sol é espalhada quando atravessa a

atmosferaterrestre. O mesmo ndo ocorre paraaLua.

Os eclipses lunares somente ocorrem quando a Lua esta na fase cheia. Num eclipse da
Lua, ela percorre a penumbra e/ou a sombra da Terra. Apenas poderdo ser observados

do hemisfério da Terra onde é noite.

Ha trés tipos de eclipse da Lua: o total, o parcia e o penumbral. O eclipse lunar total
acontece quando a Lua é totalmente obscurecida pelo cone de sombra da Terra, 0
parcia quando somente parte da L ua € obscurecida por esse cone e 0 penumbral quando
a Lua percorre apenas a zona da penumbra terrestre (€ o0 menos pronuncidvel dos trés).
Na ocasido de um eclipse total ou parcial, a Lua percorre a regido de penumbra antes e
depois de atravessar 0 cone umbral da Terra. A Figura 1.19 ilustra um eclipse total da

Luaem escada

Quando a Lua se situa na umbra terrestre durante um eclipse total, ela ndo é totalmente
obscurecida em virtude da luz solar ser espahada pela atmosfera da Terra. Pode-se
avistar a Lua, freqlentemente, com uma coloracdo avermelhada em fungcdo do

avermel hamento intenso da luz pela atmosfera de nosso planeta (leia o Capitulo 2).

Os eclipses do Sol ocorrem quando a Lua (nafase nova) se coloca entre o Sol e a Terra,
projetando sua sombra e/ou penumbra na superficie terrestre. Podem ser parciais ou
totais.

O eclipse solar parcia é quando o Sol é parcialmente “encoberto” pelo disco lunar. Ha
projecdo somente da zona de penumbra sobre a Terra. Um tipo especial de eclipse solar
parcial é o anular: quando o Sol, a Lua e a Terra ficam alinhados mas devido a uma
separacdo relativa maior da Lua a Terra, 0 Sol ndo é totalmente encoberto pela Lua

restando apenas um anel visivel do disco solar. O eclipse solar anular € observado
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apenas da regido da superficie terrestre que esta exatamente naguele alinhamento Sol-
Lua-Terra. Esse eclipse é observado apenas como parcial da regido terrestre por onde a

penumbra passa.

O eclipse solar total acontece quando a L ua projeta sobre a superficie terrestre tanto seu
cone de sombra (a umbra lunar) como sua zona de penumbra (veja a Figura 1.20). Da
regido da superficie da Terra por onde a umbra da Lua passa, 0 eclipse é observado
realmente como total. Das regides da Terra por onde somente a penumbra lunar passa,

avista-se um eclipse solar parcial.

FIGURA 1.20 - ILUSTRAGAO DE UM ECLIPSE TOTAL DO SOL (FORA DE ESCALA)
COM FOTOGRAFIA FEITA A PARTIR DO PONTO B DONDE E AVISTADO COMO
PARCIAL (FOTO DE ANDRE MILONE, NO OBSERVATORIO DO VALONGO/UFRJ, RIO
DE JANEIRO, 1987).

1.7.3 DURACAO E PERIODICIDADE DOSECLIPSES

A extensdo média do cone da sombra terrestre é 1.400.000 km. O didmetro desse cone
na disténcia média da Lua é cerca de 9.000 km. A duragcdo maxima da etapa umbral de
um eclipse lunar é de 3 h e 20 min. A duragdo da observacdo de um eclipse da Lua
depende do intervalo tempo que a Lua (chei@) fica acima do horizonte na noite do

mesmo.
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A duracéo da etapa umbral de um eclipse do Sol (totalidade), a partir de um Unico ponto
terrestre, € de poucos minutos. Ja a duracdo completa de um eclipse solar, incluindo as

etapas penumbral (parcialidade) e umbral, fica por voltade 2 h.

Alguém poderia questionar: - Por que ndo ha eclipses da Lua e do Sol em todos os

meses, ja que os eclipses lunares ocorrem na fase cheia da Lua e os solares na fase

nova? A resposta é que os planos das oOrbitas da Terra (em torno do Sol) e da Lua (em
volta da Terra) ndo sdo 0s mesmos. Se as trgjetorias da Lua e da Terra ficassem num
mesmo plano, todo més haveria eclipses do Sol e da Lua. O eixo do cone da sombra
terrestre situa-se no plano orbital da Terra. A inclinagdo entre o plano da érbitalunar e o
plano da ecliptica é de aproximadamente 5°,2 (veja a Figura 1.16). Esse angulo é
pegueno mas ndo pode ser desprezado. Na distancia em que a Lua se encontra, ela
freqlientemente esta fora do plano da orbita da Terra. Os eclipses s6 acontecem quando

atrgjetoria da Lua atravessa a ecliptica quando da ocasido das fases nova ou chela.

Ocorrem no minimo 2 eclipses por ano (que sdo solares) e, no maximo, 7 eclipses por
ano: 2 lunares e 5 solares, ou 3 lunares e 4 solares. A cada 18 anos aproximadamente,
todos os eclipses acontecem com a mesma regularidade. Esse intervalo de tempo é
denominado de Periodo de Saros, quando ocorrem 41 eclipses do Sol e 29 eclipses da
Lua

Embora os eclipses lunares sejam menos freglientes em nimero, a visualizacdo desse
tipo de eclipse a partir de qualquer ponto da Terra é facilitada em funcéo de gque basta
ter a Lua acima do horizonte para podermos observéa-lo (além de um céu sem nuvens
obviamente). A observacao dos eclipses solares é apresentada na subsecdo anterior.

1.8 MARESDOSOCEANOS

Os pescadores que vivem no litoral conhecem muito bem a regularidade da subida e
descida do nivel do mar, as quais estéo associadas a fase da Lua e ao periodo do dia. Os
pescadores mais artesanais adaptam-se a essa variagdo do nivel do mar. Em
determinadas regibes da Terra, como no litorad do Norte e Nordeste do Brasil, é

surpreendente a diferenca entre 0 avango e 0 recuo maritimos.
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1.8.1 INTERACOESSOL-TERRA-LUA

Além dailuminacdo pelo Sol que fornece energia para sustentar a vida, a Terra sofre a
influéncia gravitacional dessa estrela. Se a Terra hipoteticamente parasse de se
movimentar ao redor do Sol, ela seria atraida pela gravidade do mesmo, indo ao seu

encontro.

Os movimentos de translacéo da Terra e da Lua podem ser tratados como movimentos
de massas pontuais. Contudo, a Terra e a Lua sdo corpos de dimensdes néo-

despreziveis. Além do mais, eles ndo sdo rigidos como se poderia supor.

A forca gravitacional do Sol ao ponto mais proximo da Terra é maior do que aforca do
lado diametralmente oposto da superficie; a diferenca na distancia desses dois pontos é
igual, no méximo, ao didmetro equatorial do planeta. Ocorre, entdo, o fendbmeno
denominado de efeito de maré. O mesmo pode-se ser dito parainteracdo entrealLuaea
Terra. Tanto a crosta terrestre como a lunar sofrem o efeito de maré respectivamente
devido aacdo dalLuaedaTerra A aimosfera da Terratambém sofre o efeito de maré, o
gual ndo seratratado aqui. N&o iremos tratar também do efeito de maré sobre a crosta da
Terra, mas sim sobre sua massa liquida superficial que se comunica entre si. Em funcéo
do efeito de maré sobre os oceanos, cujo predominio é da Lua, o nivel do mar eleva-se
basicamente na direcéo do vetor resultante da composicéo do efeito de maré Lua-Terra
(peso 2) e do efeito de maré Sol-Terra (peso 1). Na Figura 1.21, visudiza-se a
ocorréncia das marés altas na direcéo Sol-Terra-Lua, em pontos diametralmente opostos
quando da ocasido da Lua cheia. As marés baixas ocorrem em pontos da superficie
ocednica situados na direcdo perpendicular aquela direcdo. Na fase nova da Lua, a

situacao repete-se.
1.8.2 PERIODICIDADE DASCHEIASE VAZANTES

Sem a presenca da Lua, os oceanos da Terra sentiriam o efeito de maré apenas devido
ao Sol. As chelas, também chamadas de preamar, ocorreriam sempre préximo ao meio-
dia (solar) e a meia-noite. As vazantes, ou baixa-mar, seriam as 6h (manhd) e 18h,
aproximadamente. Ambas n&o seriam t&o pronunciadas. Portanto, fixando-se um local

na Terra a periodicidade das marés seria determinada apenas pela rotagéo terrestre.
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Com a presenca da Lua, a situacéo ja é outra. Em virtude da Lua estar cerca de 400
vezes mais proxima do que o Sol, seu efeito de maré sobre a Terra € aproximadamente o
dobro do efeito de maré devido ao Sol, mesmo gue esse tenha 27 milhdes de vezes mais
massa do que a Lua. O didmetro terrestre é cerca de 3% da disténcia Terra-Lua e,

aproximadamente, 0,01% da disténcia Terra-Sol.

mare baxa
w

o mareé alta

Sol Terra Lua

FIGURA 1.21 - [LUSTRAGAO DO EFEITO DE MARE TOTAL SOBRE OS OCEANOS DA
TERRA NA OCASIAO DA LUA CHEIA (VISAO DO NORTE DA ECLIPTICA, FORA DE

ESCALA).

A intensidade das marés dos oceanos € dependente em primeira insténcia da fase lunar.
Outros fatores sdo a configuracdo litorénea e a profundidade do mar (baia ou lagoa).
Quanto menos profunda a plataforma continental, maior é o desnivel entre as marés alta
ebaixa.

Nas fases nova e cheiada Lua, o efeito de maré da Lua € somado diretamente ao do Sol.
Nessas ocasifes, as chelas e vazantes dos oceanos sdo as mais acentuadas de todo ciclo
lunar (Figura 1.21). As cheias ocorrem ao meio-dia e a meia-noite aproximadamente.
As vazantes acontecem nos instantes intermediarios (=~ 6h e 18h). Quando a Lua estaem

quarto crescente, as cheias sdo observadas por volta das 4h (madrugada) e 16h e as
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vazantes por volta das 10h e 22h. No quarto minguante, as marés altas ocorrem em
torno das 8h e 20h e as baixas por volta das 2h e 14h. Modifique a Figura 1.21 para um

entendimento melhor.

Portanto, tem-se uma maré alta a cada 12 horas sempre intercalada de uma maré baixa
gue também acontece a cada 12 horas. Partindo do maximo de uma vazante (que € bem
curto), teremos de modo intermitente um periodo de 6 horas para a elevacdo do nivel do
mar até o maximo da cheia, seguido de um periodo igual para a diminuicdo do nivel.
Em virtude da Lua surgir no céu cerca de 50 minutos mais tarde a cada dia, os horarios

das cheias e vazantes atrasam-se da mesma maneira.

Como conseqguiéncia, a subida e descida das marés dos oceanos provocam uma
desaceleracéo da rotacéo da Terra por atrito entre a massa liquida e o fundo do mar. A
velocidade de rotacdo da Terra esta decrescendo de forma lenta e gradual. A cada 10
milhGes de anos, o periodo de rotacdo terrestre aumenta em aproximadamente 4

minutos.

O QUE E FORCA GRAVITACIONAL?

A forca gravitacional entre dois corpos € sempre atrativa na direcdo que une seus
centros de massa. A forca gravitacional exercida pelo primeiro sobre o segundo € igual
em intensidade e diregdo aquela exercida pelo segundo sobre o primeiro, porém atuam
em sentidos opostos. A intensidade da forca gravitacional, Fi,, entre dois corpos €
diretamente proporcional as massas de cada um, my e m, (ou melhor, ao produto das
massas) e inversamente proporciona ao quadrado da disténcia entre os centros de massa
de ambos, d. A intensidade da forca gravitacional, em mddulo, entre dois corpos é
expressa a seguir. A constante de proporcionalidade, G, é a constante de gravitagcdo
universal (vale 6,67259 x 10 Newton.m?kg? no sistema MK S de unidades).

Fio=G x (myxmy) +d?

A gravidade, g, € simplesmente a aceleracdo sofrida por um corpo quando sobre ele é
exercida uma forca gravitacional externa (ou melhor, quando esse corpo se situa no
campo gravitacional de outro). Aceleracdo de um corpo € a variagdo de sua velocidade
por unidade de tempo. A aceleracdo gravitacional ocorre na direcdo que une os centros

de massas de ambos corpos e no sentido daquele de maior massa.

1-54




1.9 BIBLIOGRAFIA

Boczko, R. Astronometria. In: Maciel, W. J. ed. Astronomia e Astrofisica: texto do
curso de extensdo universitaria do Departamento de Astronomia do Instituto
Astrondmico e Geofisico, USP. Sao Paulo, 1991.

Boczko, R. Estrutura do Sistema solar. In: Maciel, W. J. ed. Astronomia e Astrofisica;
texto do curso de extensdo universitaria do Departamento de Astronomia do Instituto
Astrondmico e Geofisico, USP. Sao Paulo, 1991.

Caniato, R. O céu: Projeto Brasileiro de Ensino de Fisica. 3.ed. Campinas: Fundacéo
Tropical de Pesguisas e Tecnologia, 1978. v.1

de Freitas, S. M. O Universo: nem aristotélico, nem ptlomaico: apostila do curso dado
pela Fundacdo Planetério da Cidade do Rio de Janeiro. Rio de Janeiro: SMC/ PCRJ,
1997.

Milone, A. Astronomia: notas de aulas dadas no Colégio S&o Vicente de Paulo. Rio de
Janeiro, 1997.

Mourdo, R. R. de F. Dicionario enciclopédico de Astronomia e Astronautica. Rio de
Janeiro: Nova Fronteira, 1997.

Rival, M. Os grandes experimentos cientificos. Rio de Janeiro: Jorge Zahar, 1997.

Vicino, G. Programa de la asignatura: curso Unico de Astronomia. Uruguai, 1991.

Material datilografado sem editor.

1-55



Vieira, F. Identificacdo do céu. Rio de Janeiro: Fundacéo Planetario da Cidade do Rio
de Janeiro, SMC/PCRJ, 1996.

1-56



Capitulo 2

ASTROFISICA OBSERVACIONAL

. , .k
Francisco José Jablonski

" e-mail: chico@das.inpe.br

2-1



2-2



ASTROFISICA OBSERVACIONAL

LLISTA DE FIGURAS «eeeeeeeeeeceeesereessssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssasansse 2=

2.1 O ESPECTRO ELETROMAGNETICO eeeeeeeeeeeeeeeeseessessssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssnene 2= 7

2.1.1 O QUE QUER DIZER ESPECTRO ELETROMAGNETICO?......ccccvvvvveereeeeeeennnnnen. 2-7
2.1.2  ESPECTRO SONORO (OU ACUSTICO) .vvveeerieeereeeireeerreesseeesveeesseeessesennnes 2-8
2.1.3  ESPECTRO ELETROMAGNETICO......ccccuvtieeeiurieeeeeiireeeeeeireeeeeerneeeeenanseseesnnnens 2-9
2.1.4  ESPECTRO DE ONDAS GRAVITACIONAIS ......ccoeeeiurrirreeeeeeeeiecrrreeeeeeeeeeennns 2-13

2.2 A ATMOSFERA DA TERRA E SEUS EFEITOS SOBRE O ESPECTRO

ELETROMAGNETICO auueeeee ceeeererereeesesesesssesssssesssasssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssses 2=14

2.2.1 O MEIO AMBIENTE E O ESPECTRO ACUSTICO c..uuueeeeeeeieeeeeeeeeeeeeeeeaeeeeenes 2-14

222 A ATMOSFERA DA TERRA E O ESPECTRO ELETROMAGNETICO ......uenennenn... 2-15

2.3 DETETORES E TELESCOPIOS «.ceeeeeeesssssesssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssss 2=17

2.3.1 DETETORES DE ONDAS SONORAS ....eeeeeeeetteeeieeeeeeeeeeeeeeeieeeeeeeeeeeeennnaeneees 2-17

2.3.2 DETETORES E TELESCOPIOS PARA ONDAS ELETROMAGNETICAS .............. 2-18

2-3



2-4



LISTA DE FIGURAS

FIGURA 2.1 - O ESPECTRO DO REI HAMLET. wccccicinneniccsssnnseccsssansscssssnsssssssssssssssassssssns 2-7
FIGURA 2.2 - O ESPECTRO ACUSTICO DE UM PIANO EM TORNO DA 3? OITAVA........... 2-8
FIGURA 2.3 - AS ONDAS ACUSTICAS CORRESPONDENTES AO ESPECTRO ....cccueeercnsecens 2-9
SONORO DA FIGURAL. 2.2, ..uuueeiiiirrnnnicssssnnsecsssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssassassssnans 2-9
FIGURA 2.4 - O ESPECTRO ELETROMAGNETICO NA REGIAO DE FM.........cceeeeerrnenene. 2-10
FIGURA 2.5 - O ESPECTRO ELETROMAGNETICO. «ccccereressansessassessassesasscssasssssnsssssnsasse 2-11

FIGURA 2.6 - O ESPECTRO ELETROMAGNETICO DE MATERIAIS A DIFERENTES

TEMPERATURAS. ..cvvtticesssaseecssssnsscsssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssssass 2-12
FIGURA 2.7 - A DILUICAO DA ENERGIA DA ONDA COM A DISTANCIA A FONTE........... 2-14
FIGURA 2.8 - A ATENUACAO DA LUZ DENTRO DA ATMOSFERA TERRESTRE.......cccc.. 2-16
FIGURA 2.9 - AS JANELAS DE OBSERVACAO A PARTIR DO SOLO. c.ccceerererereeeeeeeeeeeeeenes 2-17
FIGURA 2.10 - UM DETETOR DE ONDAS ACUSTICAS. «ceeteernressasscssassessasssssasssssnsssssnsaes 2-17

FIGURA 2.11 - AUMENTANDO A SENSIBILIDADE DO DETETOR DE ONDAS SONORAS.. 2-18

FIGURA 2.13 - UM TELESCOPIO PARA DETERMINACAO DA INTENSIDADE E DIRECAO DA

RADIACAOQO DE FONTES CELESTES. ceeeetttttteteeeereeeeeeeeeeeeeeeeeeesesseesesesesssssessssssssssssssssssssssss 2-21

2-5



2-6



2.1 O ESPECTRO ELETROMAGNETICO

2.1.1 O QUE QUER DIZER ESPECTRO ELETROMAGNETICO?

Hamlet ¢ o nome de uma pe¢a muito famosa escrita por William Shakeaspeare. A cena
inicial ¢ impressionante: os guardas de um castelo na Dinamarca véem o espectro do rei
Hamlet vagando pelas ameias durante a noite. A explicagdo para o aparecimento do
fantasma fornece o enredo da peca, que contém sete mortes a golpes de espada,
envenenamentos ¢ afogamentos, loucuras verdadeiras e simuladas, um adultério, a
caveira de um alegre bobo da corte desenterrada no momento oportuno e, é claro, um
espectro fantasmagoérico. No cinema, uma das montagens recentes tem Mel Gibson no
papel de Hamlet. A cena inicial mostra o espectro do velho rei sob forma fosforescente

e transparente.

FIGURA 2.1 - O ESPECTRO DO REI HAMLET.

Quando falamos em espectro eletromagnético, ndo estamos falando de fantasmas. Ao
contrario, falamos de algo bem concreto. Nas proximas se¢des vocé vera o que os dois

conceitos t€ém em comum e, principalmente, no qué sdo distintos.
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2.1.2  ESPECTRO SONORO (OU ACUSTICO)

Quem resiste apertar pelo menos uma tecla estando perto de um piano? Se apertarmos a
29" tecla da esquerda para a direita (tecla 14, 3% oitava), o som produzido ¢ uma vibragao
de 440 ciclos por segundo. Mais tecnicamente, dizemos que a freqiiéncia da onda
sonora correspondente ao 143 ¢ 440 Hertz, ou 440 Hz. As outras teclas nesta mesma
oitava dao sons de 262 Hz (dos3), 294 Hz (ré3), 330 Hz (mis), 349 Hz (fa3), 392 Hz
(sol3), 494 Hz (si). Para obter as freqiiéncias das notas nas outras oitavas do piano, € s6
lembrar que de uma oitava para a oitava seguinte a freqiiéncia dobra. Assim, o do4 tem

524 Hz de freqiiéncia.

lay

dog
si;

Intensidade

Frequencia (Hertz)

FIGURA 2.2 - O ESPECTRO ACUSTICO DE UM PIANO EM TORNO DA 3% OITAVA.

A Figura 2.2 mostra o espectro acustico do piano em torno da 3* oitava. O eixo
horizontal representa as freqiiéncias, o eixo vertical, a intensidade do som. Note que se
vocé golpear mais forte uma das teclas, o piano soard mais alto. Isso est4 representado
na figura para a nota l4;. A Figura 2.3 mostra o que aconteceria se tivéssemos um
aparelho capaz de registrar a vibragdo das cordas do piano em um centésimo de

segundo. Note que nesse intervalo de tempo o 14; executa 440/100 = 4,4 oscilagoes.
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FIGURA 2.3 - AS ONDAS ACUSTICAS CORRESPONDENTES AO ESPECTRO

SONORO DA FIGURA. 2.2.

Exercicio: Tente imaginar como seria o espectro sonoro de uma apresentacdo ao vivo

do Guns’n’Roses.

2.1.3 ESPECTRO ELETROMAGNETICO

Agora fica mais facil visualizar o que é espectro eletromagnético. E um conceito
semelhante ao mostrado nas Figs. 2.2 e 2.3, com a diferenga que as vibragdes nio sdo
mecanicas, como as das cordas do piano, mas vibragdes elétricas e magnéticas.
Quando dizemos que a radio Tabajara transmite em AM na freqliéncia de 780
quilohertz, estamos dizendo que na antena transmissora dessa radio, existe corrente
elétrica viajando de um lado para outro com freqiiéncia de 780 mil ciclos por segundo!
Essa vibragao produz ondas eletromagnéticas que deixam a antena e se propagam pelo
espaco. Um receptor de radio ¢ capaz de captar essas ondas, de modo analogo ao nosso

ouvido, que ¢ capaz de captar o som do piano mesmo que estejamos longe dele.

Na Figura 2.4 ¢ mostrado esquematicamente o espectro eletromagnético na faixa de FM
em Sao José dos Campos. Note que foram deixadas muitas emissoras de fora, querendo

expressar um profundo desejo de que ndo existissem.
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FIGURA 2.4 - O ESPECTRO ELETROMAGNETICO NA REGIAO DE FM (88 A 108
MHZz).

Do mesmo modo que para as ondas sonoras, a freqiiéncia das ondas eletromagnéticas
também varia. E muito. Por volta de 1 milhdo de Hertz temos as radios AM. Entre 88
milhdes de Hertz (de forma mais compacta, 88 Megahertz ou 88 MHz) e 108 MHz
temos as freqiiéncias onde operam as emissoras de FM. Telefones celulares operam em
freqliéncias de quase 1 bilhdo de Hertz (1 Gigahertz ou 1 GHz). A Figura 2.5 identifica
outras formas de radiacdo eletromagnética. Note que nessa figura foi usada uma forma
compacta de expressar os numeros enormes que aparecem quando falamos da
freqiiéncia das ondas eletromagnéticas. A légica é simples, veja: 1000 Hz = 10° Hz,
10000 Hz (10 kHz) = 10* Hz, | MHz = 10° Hz, 1 GHz = 10° Hz. A luz que nos ilumina

tem freqiiéncia entre 10'* ¢ 10" Hz.
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FIGURA 2.5 - O ESPECTRO ELETROMAGNETICO.

O espectro emitido por uma fonte de radiacao eletromagnética ndo precisa ser confinado
a freqiiéncias bem definidas, como mostrado na Figura 2.4. A maioria dos objetos no
céu emite em faixas amplas de freqiiéncia. Tecnicamente isso se chama de espectro
“continuo”. A analogia com o piano seria a seguinte: essas fontes se comportam como
se fossem um piano eletromagnético de um nimero enorme de teclas, todas elas sendo

tocadas ao mesmo tempo.
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A Figura 2.6 mostra uma boa aproximagdo ao que € o espectro eletromagnético das
estrelas: quanto maior ¢ a temperatura mais energia ¢ emitida por unidade de area e
mais deslocado para o azul ¢ o maximo do espectro. Os espectros reais diferem dos
espectros mostrados na Fig. 2.6 pela presengca de absorg¢des e emissdes localizadas

devido aos elementos quimicos que compdem as estrelas.

7= 42002k

Ehcrj,r;:,

g A0 FN 2B
A (o)

FIGURA 2.6 - O ESPECTRO ELETROMAGNETICO DE MATERIAIS A DIFERENTES

TEMPERATURAS.

Para quem gosta de saber coisas mais avangadas, aqui vao duas férmulas que sao muito

usadas em Fisica, Engenharia e Astronomia:

1) Relacdo entre a distancia entre uma vibragdo e outra (comprimento) da onda

eletromagnética e a freqiiéncia:
comprimento de onda (metros)= velocidade da luz (m/s) / freqiiéncia (Hz)
Numa forma mais compacta, usando simbolos matematicos, podemos escrever:
A=cl/v 2.1)

Exemplo: O que meu pai queria dizer quando dizia que ouvia a Radio Gatcha na faixa

de 49 metros?



Resposta: Estava querendo dizer que essa radio, transmitindo em 6 MHz, emite ondas
eletromagnéticas cujos picos de intensidade sdo afastados uns dos outros por uma

distancia igual a
comprimento de onda = 300.000.000 / 6.000.000 =49 m

A formula acima contém uma informagdo muito importante: toda onda eletromagnética

se propaga a velocidade da luz, ou seja, 300.000 km/s, ou 3 x10° m/s.

2) Energia das ondas eletromagnéticas

Uma das grandes descobertas da Fisica ¢ a de que podemos entender as ondas
eletromagnéticas como “pedacinhos” de onda (pacotes de onda) cada um carregando

uma certa quantidade de energia:
Energia (Joule) = 6.6 x 1074 x freqiiéncia (Hz)
ou, em forma matematica,
E=hv 2.2)
sendo h o simbolo para a constante de Planck.

Exemplo: A Réadio Bandeirantes irradia 660 kW de energia em ondas eletromagnéticas
na freqiiéncia de 1 MHz. Quantos “pacotinhos” de radiagdo eletromagnética isso da por

segundo?
Resposta: 660 kW ¢ o mesmo que 660.000 Joule/segundo. Entdo o nimero de pacotes ¢

660.000 / (6.6 x 107* x 10%) = 10** pacotes !!!

2.1.4 ESPECTRO DE ONDAS GRAVITACIONAIS

Existe um outro tipo de onda na natureza que ¢ diferente das ondas sonoras e das ondas
eletromagnéticas. S3o as ondas gravitacionais. Elas também se propagam com a
velocidade da luz, mas em vez de serem produzidas por cargas elétricas em movimento,
sdo produzidas por massas em movimento. Essas ondas ainda ndo foram detectadas
diretamente, mas isso devera acontecer nas proximas décadas. Uma fonte importante de

ondas gravitacionais sdo os sistemas binarios do tipo Terra-Lua ou estrela-estrela. Pode-



se dizer que a nossa Galéxia ¢ um imenso piano com alguns bilhdes de teclas, cada uma
delas constantemente apertadas produzindo ondas gravitacionais cuja freqliéncia ¢
proporcional a freqiiéncia com que a binaria gira. O estudo do espectro das ondas

gravitacionais ¢ um dos desafios para os astrofisicos do século 21.

2.2 A ATMOSFERA DA TERRA E SEUS EFEITOS SOBRE O
ESPECTRO ELETROMAGNETICO

2.2.1 O MEIO AMBIENTE E O ESPECTRO ACUSTICO

Os moradores da Vila Sdo Benedito que tentaram ouvir as musicas cantadas por
Chitaozinho e Xoror6 durante o Vale Rodeio perceberam que a intensidade do som
diminui muito 4 medida que o observador se afasta da fonte sonora. E muito dificil
ouvir um piano a um quiléometro de distancia, por mais quieto que seja o ambiente. A
razdo ¢ explicada na Fig. 2.7, em que uma pedra ¢ jogada num lago e um barquinho,
colocado a diferentes distancias, ¢ chacoalhado pela onda que se propaga. Note que
quando o barco esta distante, a fracdo do circulo interceptado pelo barco diminui. De
modo geral, a energia recebida por um detetor de ondas diminui com a distincia a
fonte. Se a fonte emite em todas as direcées no espaco, a energia diminui com o

quadrado da distancia a fonte.

FIGURA 2.7 - A DILUICAO DA ENERGIA DA ONDA COM A DISTANCIA A FONTE.

O observador perspicaz percebe também que certas freqiiéncias sonoras sdo mais
atenuadas que outras. Isso quer dizer que devem existir outros fatores que produzem

diminui¢do da intensidade das ondas. Um deles ¢ a absor¢ao. Um exemplo de absor¢do



entre o observador ¢ a fonte de ondas sonoras ¢ uma parede. No caso de edificios de

apartamentos, nem sempre a absor¢ao suprime completamente o som.

2.2.2 A ATMOSFERA DA TERRA E O ESPECTRO ELETROMAGNETICO

As ondas eletromagnéticas sofrem efeitos parecidos com os descritos para as ondas
sonoras. Para comegar, a quantidade de energia que chega até nés cai com o quadrado
da distancia. Veja Alfa Centauri, por exemplo. E uma estrela mais ou menos como o
Sol, mas pelo fato de estar a 4,3 anos luz de distancia, a quantidade de energia que

chega até nos ¢

(distancia [Alfa Centauri]/distancia [Sol])* = (4x10'® m/1,5x10"' m)*=7x10"

ou seja, 70 bilhdes de vezes menor que a recebida de nosso Sol.

A radiacdo eletromagnética também ¢é absorvida pela atmosfera. No caso da luz, isso ¢
bem facil de ver com o seguinte exemplo. Ao meio-dia, ndo conseguimos olhar para o
Sol (mesmo que conseguissemos, nao seria saudavel faze-lo). Mas ao por-do-Sol, é
muito facil faze-lo. E que ao entardecer a luz tem que atravessar um caminho muito
mais longo dentro da atmosfera e sofre maior atenuagdo. Veja esquematicamente na
Figura 2.8 como isso acontece. A luz também sofre atenuagdo diferente em freqiiéncias
diferentes. A luz vermelha ¢ menos atenuada que a luz azul, de modo que vemos o Sol
avermelhado ao entardecer porque s6 a luz vermelha chega até noés. O principal
processo fisico em jogo nesse caso ¢ o espalhamento, que explica também a cor azul
do céu sem nuvens. A luz pode ser atenuada também por absor¢iao pura em raias
atdmicas ou bandas moleculares. Nesse caso, as freqiiéncias envolvidas sao muito bem
definidas e representam uma espécie de “impressao digital” do atomo ou molécula que a

produziu.
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FIGURA 2.8 - A ATENUACAO DA LUZ DENTRO DA ATMOSFERA TERRESTRE.

Algumas moléculas na nossa atmosfera absorvem quase toda a radiagdo que chega de
fora em certas faixas de freqiiéncia, de modo que muito pouco chega até¢ o chao. Isso
tem importancia vital para os seres que povoam a Terra. A molécula composta por tres
atomos de Oxigénio (chamada Ozonio) bloqueia a luz ultravioleta que em excesso, ¢
mortal aos seres vivos (os dentistas usam lampadas ultravioleta para desinfetar suas
ferramentas de trabalho). Ha uma grande preocupa¢do hoje em dia com os efeitos da
destruicdo da barreira protetora de Ozdnio que envolve a Terra, em virtude de reacdes

quimicas com produtos produzidos pelo homem.

Se por um lado estamos vivos porque a atmosfera da Terra nos proteje das radiagdes
nocivas, por outro, a propria atmosfera impede que observemos do solo certas
freqliéncias do espectro eletromagnético, emitidas pelos corpos celestes. Isto ocorre no
ultravioleta, raios X, raios-gama, infravermelho e radio. A Figura 2.9 mostra as
“janelas” no espectro eletromagnético pelas quais podemos observar o Universo a partir
de observatorios no chao. Para observar a radiacdo eletromagnética nas regides
absorvidas pela atmosfera a tnica solucdo ¢ colocar o “observador” fora dela! Essa ¢

uma das razdes pelas quais o Telescopio Espacial Hubble foi colocado em o6rbita. O



INPE opera um centro de lancamento de baldes que consegue levar instrumentos a mais

de 40 km de altura, deixando para tras 99% da atmosfera.

mm’w:,l
ﬂl_rnt-b
G'ﬂ-:-hm Haf Toues fere.
CI.KI-J’E,PHI:I Coy
T 3 |
,{g.,....m mn e 190
Baiese oy Ih{ammrmdha Eﬂd—‘-’“

FIGURA 2.9 - AS JANELAS DE OBSERVACAO A PARTIR DO SOLO.

2.3 DETETORES E TELESCOPIOS

2.3.1 DETETORES DE ONDAS SONORAS

A Figura 2.10 mostra um detetor de ondas sonoras, o ouvido. Note que a orelha nao tem
um papel significativo na detec¢do dos sons. E o ouvido, em particular o timpano, que
tem essa fungdo. O timpano ¢ uma espécie de membrana, como a membrana de um

tambor, que vibra quando atingida pelas compressdoes de ar produzidas por ondas

&% « titmpane

FIGURA 2.10 - UM DETETOR DE ONDAS ACUSTICAS.

sonoras.

A vibragdo do timpano ¢ processada pelo nosso cérebro que analisa o espectro de
freqiiéncias. Combinando os sinais de dois detetores (um ouvido de cada lado da

cabega) o cérebro € capaz de saber a orientacdo da fonte de sons. Caso o detetor perca a



sensibilidade, como ocorreu com o meu avd a medida que foi envelhecendo, € possivel
realizar uma compensagdo como a mostrada na Figura 2.11 (a). O objetivo desse
aparelho ¢ aumentar a area coletora de ondas actsticas. Uma outra solu¢do para o
mesmo problema ¢ mostrada na Fig. 2.11 (b): em vez de aumentar a area coletora, o

sinal recebido € amplificado por um circuito eletronico.
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FIGURA 2.11 - AUMENTANDO A SENSIBILIDADE DO DETETOR DE ONDAS SONORAS.

Embora o ouvido humano seja um detetor magnifico, ele é superado por detetores como
os microfones que podem registrar sons de freqii€ncias mais altas e mais baixas que as
que conseguimos ouvir. Podem registrar também intensidades sonoras maiores e

menores do que as que conseguimos captar com o ouvido.

2.3.2 DETETORES E TELESCOPIOS PARA ONDAS ELETROMAGNETICAS

O detetor mais aprimorado que possuimos ¢ o olho. A combinagdo olho+cérebro faz
simultaneamene uma analise do espectro da luz e sua distribuicdo espacial e de
intensidade. O olho produz imagens. O principio de detec¢do ¢ baseado em células

especializadas que enviam sinais elétricos ao cérebro quando sdo atingidas por luz.

Como vimos antes, o espectro eletromagnético cobre uma vasta faixa de freqiiéncias. O
principio de deteccdao pode ser diferente para diferentes freqiiéncias. Nos detetores de
ondas de radio, por exemplo, o que se mede ¢ o deslocamento de cargas elétricas num
condutor, na presen¢a da onda eletromagnética. Esse condutor se chama antena e pode

ter formas variadas, mas o objetivo ¢ sempre o mesmo, oferecer uma area exposta a



onda eletromagnética. Quanto maior a area da antena, mais energia eletromagnética
pode ser captada. O INPE opera um radiobservatdrio que possui uma antena parabdlica
de 13 metros de didmetro capaz de observar ondas de radio em freqiiéncias de dezenas

de gigahertz.

Nas freqiiéncias correspondentes a luz visivel, os detetores sdo capazes de registrar os
pacotes individuais de energia associados as ondas eletromagnéticas. Esses pacotes sdo
chamados de fétons. O detetor que existe dentro de uma camara de videocassete tem
semelhanca com o detetor no nosso olho, ou seja, ¢ capaz de registrar e discriminar luz
de freqiiéncias diferentes, e pelo fato de ser dividido em muitas células basicas, pode

fornecer informacao da dire¢ao da fonte emissora de luz.

Mas, para que entdo precisamos de telescopios? Nao bastaria o detetor sozinho para
registrar a intensidade, freqiiéncia e direcdo da radiagdo eletromagnética? A resposta
esta relacionada com o exemplo da Fig. 2.11 (a). Em Astronomia é quase a regra
estarmos na situa¢do do surdo -- ndo por falta de sensibilidade do detetor, uma vez que
os mais elaborados sistemas de amplificacdo (Fig. 2.11b) sdo utilizados -- mas porque
as fontes celestes de radiacdo sdo extremamente fracas. A unica maneira de remediar €
aumentar a area coletora de radiagdo. Esses aparelhos se chamam genericamente de
telescopios ou antenas, conforme a faixa do espectro que estiver sendo estudada. Na
Divisdo de Astrofisica do INPE existem pesquisas em andamento utilizando telescopios
para ondas de radio, para luz visivel, para raios X e at¢ mesmo para ondas

gravitacionais!

A Figura 2.12 ilustra os problemas que encontramos quando tentamos determinar a

intensidade, e dire¢do da radiacdo eletromagnética com um mesmo instrumento.



FIGURA 2.12 - DETERMINACAO DA INTENSIDADE E DIRECAO DA RADIACAO

ELETROMAGNETICA.

A Fig. 2.12 (a) mostra o “telescopio” mais simples que pode ser construido. Ele
funciona tanto para ondas de radio quanto para luz, raios X ou raios gama. O nico
requisito ¢ que as dimensdes da abertura sejam bem maiores que o comprimento de
onda da radiagdo. Esse tipo de montagem ja teve muita popularidade em um contexto
ndo cientifico. Antes do advento da fotografia as “camaras obscuras” eram utilizadas
para projetar imagens em vidros despolidos (foscos) e servir de guia para o artista na
pintura de panoramas. Quanto menor for a razdo entre o tamanho da abertura e a
distdncia ao detetor, mais detalhe o instrumento ¢ capaz de discernir. A maior
desvantagem desse tipo de “telescOpio” € que a area coletora ¢ muito pequena. A Fig.
2.12 (b) mostra como vocé pode montar uma camara escura para demonstragao em sala
de aula. Lembre que para esse tipo de aparelho funcionar bem ¢ importante que a tela
semitransparente receba o minimo possivel de luz externa. Na Divisdo de Astrofisica do
INPE estd sendo construido um telescopio de raios X que utiliza o principio de
funcionamento da camara escura. Para melhorar sua capacidade de captar energia o
anteparo de entrada contém uma grande quantidade de furos e as imagens
completamente embaralhadas que sdo projetadas na tela de saida sdo separadas através

de um programa no computador.

Galileo Galilei foi o responsavel pela divulgagdo de uma invencdo que resolveu os
problemas de registrar a dire¢do de chegada da luz e a0 mesmo tempo, captar 0 maximo
de luz possivel. Trata-se do uso de uma lente. A lente ¢ capaz de ter uma area coletora

muito maior que a da abertura circular mostrada na Fig. 2.12, mantendo a capacidade de
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separar raios vindos de dire¢des diferentes. Nas lojas de “1,99” vocé pode comprar uma

lupa de plastico que permite fabricar o telescopio mostrado na Figura 2.13.

e

FIGURA 2.13 - UM TELESCOPIO PARA DETERMINACAO DA INTENSIDADE E DIRECAO

DA RADIACAO DE FONTES CELESTES.

Para determinar o comprimento do canudo que compde a parte externa do telescopio,
mega primeiro a distancia da lente em que uma fonte de luz (lampada dentro de casa)
forma uma imagem bem definida. Se vocé utilizar dois canudos, um podendo se
deslocar com rela¢do ao outro, pode focalizar precisamente seu instrumento. Se em vez
do papel semitransparente vocé tivesse um filme fotografico na parte posterior do

dispositivo, o aparelho se chamaria “camara fotografica”.
9

O telescopio de 1,6 m de didmetro no Laboratorio Nacional de Astrofisica, em
Brazopolis, MG, funciona exatamente segundo o mesmo principio, apenas que em vez
de uma lente para focalizar a luz, possui espelhos. Os espelhos sdo vantajosos porque
ndo absorvem luz como as lentes, ¢ podem ser construidos com dimensdes muito
grandes. O Brasil € sdcio, com uma fracao de 2,5% do capital, de dois telescopios de 8
metros de diametro cada um. Trata-se do Projeto Gemini que envolve os Estados
Unidos, Inglaterra, Chile, Argentina e Brasil. Um dos telescopios funcionara nos Andes

chilenos e o outro numa montanha de 4200 m de altitude, no Havai.

Exercicio: Quantas vezes mais luz um telescopio do Projeto Gemini € capaz de captar

com relagdo ao telescopio instalado em Brazopolis?

Resposta: A capacidade de captar radiagdo ¢ proporcional a area. A area de um circulo

¢ igual a 0,787 x (diametro)>. Entio,

Gemini / Brazépolis = 0,787 x 8%/ (0,787 x 1,62) =25 vezes mais luz.
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3.1 INTRODUCAO

O sistema solar ¢ formado pelo Sol, planetas e seus satélites — como a Terra e a Lua -,
outros corpos menores — como cometas e asteroides -, além do meio interplanetario. O
que sdo esses astros? Quais sdo seus tamanhos? Como se movimentam? Do que sdo
formados? Qual sua origem? Nas proximas paginas, vamos apresentar respostas breves
a essas perguntas.

Atualmente o Homem j& pode responder a algumas dessas perguntas com certa
seguranga. Nas proximas se¢oes vamos apresentar um pouco do que se conhece sobre o

sistema solar.

3.2 AEVOLUCAO DO CONHECIMENTO SOBRE O SISTEMA SOLAR

Os astros do sistema solar, principalmente o Sol, estdio muito presentes em nosso
cotidiano. A maneira como medimos o tempo, a nossa percep¢do visual e a nossa
propria existéncia estao diretamente ligadas as condigdes existentes no sistema solar. A
nossa visao estd adaptada ao tipo de radiag@o eletromagnética — luz visivel - que ¢ capaz
de penetrar a nossa atmosfera (veja Capitulo 2). Essa radiagao ¢ também a mais emitida
pelo Sol. A escala de tempo que utilizamos em nosso cotidiano ¢ baseada nos ciclos do
Sol e da Lua. At¢ mesmo a energia encontrada na superficie terrestre ¢, em sua maior
parte, proveniente do Sol.

Uma das questdes fundamentais da Humanidade ¢ entender o Universo que a cerca e do
qual faz parte. O sistema solar, at¢ ha poucos séculos, constituia todo o Universo
conhecido. E relativamente recente a nog¢do de que as estrelas que vemos no céu sio
astros similares ao Sol; mas muito mais distantes. Como j& foi dito no Capitulo 1, a
observagao do céu noturno, ainda na Antigiiidade, mostrou ao Homem que alguns astros
se movimentam contra um fundo de "estrelas fixas". Esses objetos celestes foram
chamados planetas, isto €, astros errantes, pois planeta vem do grego e significa errante.

Sao eles: a Lua, Merctrio, Vénus, Marte, Jupiter e Saturno. Hoje o significado da
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palavra planeta ¢ diferente, e ndo mais chamamos a Lua de planeta. Mas, o que ¢ a Lua?

E o que sdo os hoje chamados planetas? Isso ficara claro na Secao 3.3.

: Equante

_________________ o.Centro .

" do Deferente

* Terra

FIGURA 3.1 - O MODELO GEOCENTRICO.
Muito se pensou sobre a distribuicdo e a organizagdo dos astros no céu. O modelo que
dominou o pensamento filosofico europeu até o século XVI ¢ o chamado modelo
geocéntrico. Geo, em grego, significa Terra. Assim, geocéntrico significa que coloca a
Terra no centro. Esse modelo foi sistematizado por Ptolomeu (astronomo, matematico e
gedgrafo) no século II, a partir de idéias preexistentes. Nesse modelo a Terra era o
centro do Universo e em torno dela orbitavam os astros que citamos ha pouco, além do
Sol. Quanto maior o tempo gasto para um planeta dar uma volta completa ao redor da
Terra - isto €, retornar ao mesmo ponto do céu em relagdo as estrelas fixas - maior era a
sua distancia. Assim, pensava-se que a ordem dos planetas era a da Figura 3.1, que
apresenta um esboco em duas dimensdes do modelo geocéntrico. As estrelas fixas
ficavam todas a uma mesma distancia, maior do que a do planeta considerado o mais

distante na época, Saturno. Para explicar corretamente os movimentos e brilhos
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observados dos planetas, o modelo geocéntrico necessitava de uma série de

complicagdes geométricas, como os eqiiantes e deferentes.

FIGURA 3.2 - O MODELO HELIOCENTRICO.

Com o objetivo de explicar com mais simplicidade o movimento dos planetas, o
astronomo polonés Nicolau Copérnico (1473-1543) propos, em 1543, o modelo
heliocéntrico: Hélio, em grego, significa Sol. Nesse modelo o Sol encontrava-se no
centro e os planetas orbitavam ao seu redor. A Unica excegdo era a Lua, que continuava
orbitando em torno da Terra (veja a Figura 3.2). Um modelo em que o Sol ficaria no
centro do Universo ja tinha sido proposto por Aristarcos de Samos (281 a.C.) e Nicolas
de Cusa (1401-1464), porém, sem maiores repercussdes. O modelo heliocéntrico ndo
era apenas mais simples: ele também explicava varias supostas coincidéncias do modelo
geocéntrico de modo natural. Além disso, Copérnico determinou os raios e periodos das
orbitas dos planetas com uma precisdo muito boa, apesar de considera-las

circunferéncias.
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O astronomo e fisico italiano Galileu Galilei (1564-1642), no inicio do século XVII, foi
0 primeiro a observar o céu com o auxilio de um telescopio. Entre as suas descobertas
estdo as fases de Vénus e os satélites de Jupiter. Essas observagdes corroboravam o
modelo heliocéntrico. Esse modelo tirava a Terra e, portanto o Homem, do centro do
Universo. Além disso, Galileu obteve véarios resultados experimentais sobre os
movimentos dos corpos que ajudaram a compor a base do trabalho de Newton (veja
adiante).

O modelo de Copérnico, porém, ainda possuia problemas. Ele considerava as orbitas
dos planetas circunferéncias perfeitas e para explicar corretamente os movimentos
observados eram necessarios artificios geométricos, exatamente como acontecia com o
modelo geocéntrico. Foi o astronomo alemdo Johannes Kepler (1571-1630), no inicio
do século XVII, quem mostrou que as dOrbitas planetarias eram elipticas. Para isso, ele
contou com as observacdes do astronomo dinamarqués Tycho Brahe (1546-1601), do
qual foi assistente durante o ultimo ano de vida e seu sucessor como responsavel pelo
observatorio de Uraniborg. Os dados obtidos por Tycho Brahe eram os mais precisos da
época e no limite do que o olho humano, sem auxilio de instrumentos, pode conseguir.
E foi tentando explicar esses dados — que ndo eram compativeis com o modelo de
Copérnico — que ele propos trés leis que descrevem corretamente os movimentos dos
planetas (veja Secao 3.4).

Com o trabalho de Kepler passou-se a saber como os planetas se movimentavam ao
redor do Sol. Mas ainda restava uma pergunta basica: por qué? Foi s6 com a Teoria da
Gravitacdo Universal do fisico e matematico inglés Isaac Newton (1643-1727),
publicada em 1687, que isso foi respondido. A teoria da gravitagdo mostra que os
corpos se atraem uns aos outros, isto €, um corpo cria em torno de si um campo
gravitacional que ¢ sentido por todos os outros corpos (veja quadro no Capitulo 1). Esse
campo gravitacional ¢ tanto mais intenso quanto maior a massa do corpo, e decresce
proporcionalmente com o quadrado da distancia. Essa é a razdo porque a Terra estd
ligada ao Sol, por exemplo. Mais do que isso, nas escalas astronOmicas a forcga
gravitacional ¢ dominante e rege grande parte dos fendmenos celestes. Newton, em sua

teoria, também descreveu exatamente como um corpo se movimenta quando sujeito a
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uma certa forca, qualquer que seja sua natureza. Com esses dois fundamentos foi
possivel entender a dinamica do sistema solar. Em “Os Principios Matematicos da
Filosofia Natural”, o “Principia”, Newton ndo s6 demonstra as leis de Kepler e calcula
fendmenos conhecidos como as marés e a precessao dos equindcios, mas também preve
e determina a forma achatada da Terra. A partir dai, estava aberto o caminho para o
desenvolvimento da astronomia moderna.

Desse modo, no final do século XVIII, os movimentos dos maiores corpos do sistema
solar eram explicados tanto do ponto de vista de sua descricdo, como de sua causa.
Porém, como o sistema solar surgiu? O filosofo alemao Immanuel Kant (1724-1804) foi
o primeiro a propor a hipdtese nebular em 1755, que foi posteriormente desenvolvida
pelo matematico francés Pierre-Simon de Laplace (1749-1827). Ela considera que o
sistema solar formou-se a partir de uma nuvem de gas e poeira em rotacao (veja a Se¢ao
3.5). Apesar de outras teorias terem surgido, esta ¢ ainda a teoria mais aceita sobre a
formacgao do sistema solar e do Sol e ¢ corroborada por observagdes de outras estrelas.
No momento, estamos passando por uma nova fase do conhecimento do sistema solar:
estamos descobrindo planetas em torno de outras estrelas - veja a Sec¢ao 3.6. Essas

novas descobertas irdo ampliar ainda mais o nosso horizonte sobre as nossas origens.

3.3 DESCRICAO DO SISTEMA SOLAR

O sistema solar inclui o Sol e os planetas, mas abrange bem mais do que isso. Como
podemos definir o que ¢ e como ¢ composto o sistema solar? No Universo, a
distribuicao e hierarquia dos objetos sdo regidas basicamente pela forga gravitacional.
Como o Sol ¢ formado por uma grande quantidade de matéria concentrada em uma
regido relativamente pequena, ele ¢ um foco de atracdo que reine em torno de si varios
corpos (planetas, asterdides, cometas, etc.). Assim, uma das defini¢des para o sistema
solar é: o conjunto de todos os corpos (ou matéria) cujo principal centro de atracao € o
Sol. Ela ndo ¢ a tinica, porém, a consideramos a melhor.

Como ja mencionado varias vezes ao longo desta apostila, a for¢a gravitacional mantém
dois corpos unidos. Vamos considerar, por exemplo, a Terra e a Lua. Sabemos que ¢ a

forga gravitacional que as mantém unidas, mas, se a forca ¢ de atragdo e na dire¢ao da
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linha que une os seus centros, por que, entdo, esses dois corpos nido colidem? Isso
acontece devido a rotacdo. A quantidade de rotagdo de um corpo com relacdo a um
ponto ¢ medida por uma grandeza chamada momento angular.

A maior parte da massa do sistema solar estd concentrada no Sol (99,86%!!!). Ja o seu
momento angular estd praticamente distribuido nos planetas. Estes giram em torno do
Sol no mesmo sentido que o Sol gira em torno de si mesmo, ou de seu eixo. Falando em
linguagem astrondémica, o sentido de rotagcdo do Sol ¢ o mesmo da translagdo dos
planetas. Esse sentido ¢ chamado progrado. Mas nem todos os planetas rotacionam
(giram em torno de si mesmos) nesse mesmo sentido. O sentido de rotagdo de Vénus e
Urano ¢ contrario ao sentido progrado, isto €, a rotagdo desses corpos € retrograda.

No paragrafo anterior dissemos que os planetas giram em torno do Sol. Isto ndo ¢
absolutamente correto. Os planetas giram em torno do centro de massa do sistema solar
(veja quadro sobre centro de massa no Capitulo 1). Alids, o proprio Sol, além de sua
rotacdo, também translada em torno desse centro de massa. Em algumas configuragoes,
o centro de massa do sistema solar pode estar a uma distancia de dois raios solares do
centro do Sol. Porém, na maior parte dos casos essa distancia pode ser desprezada e o
Sol pode ser considerado o centro do sistema solar.

Uma outra caracteristica do sistema solar ¢ a de que as orbitas dos planetas estdo
aproximadamente em um mesmo plano, que ¢ o mesmo do equador do Sol; as oOrbitas
sdo, também, quase circulares. Essas informacdes sdo importantes, ndo apenas para
caracterizar o sistema solar, mas também porque devem ser reproduzidas pelos modelos
que tentam explicar a sua formacao.

Nas ultimas décadas, as missdes espaciais produziram um grande avango no
conhecimento sobre o sistema solar. Foram elas que proporcionaram grande parte do
que sera apresentado nas proximas segoes.

A seguir, vamos apresentar uma pequena descrigdo dos componentes do sistema solar.
3.3.1 OSOL

O Sol ¢, entre os corpos celestes, aquele que mais influencia as nossas vidas. E

impossivel ndo notd-lo em um dia claro de verdao, ou perceber a sua "auséncia" em um
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dia chuvoso. Foi chamado de Hélio pelos gregos, Mitras pelos persas e Réa pelos
egipcios, para citar algumas culturas. Cinco séculos antes da era Crista, o grego
Anaxégoras (aproximadamente 430 a.C.) sugeriu que o Sol fosse uma bola de fogo, o

que guarda uma palida semelhanga com a realidade.

MNational Sol

FIGURA 3.3 — IMAGEM DO SOL NA LINHA DE EMISSAO K DO CAII OBTIDA NO

NATIONAL SOLAR OBSERVATORY (NSSDC).

Como ja foi mencionado, o Sol é o centro gravitacional do sistema solar. Em torno dele
orbitam os outros corpos, € ¢ ele que mantém o sistema coeso. Mas, o que ¢ o Sol? O
Sol ¢ uma estrela. Dentre as estrelas existentes no Universo, o Sol pode ser classificado
como uma estrela tipica, das mais comuns que existem no Universo. O Capitulo 5 fala
com mais detalhes sobre as estrelas. Por ser uma estrela, o Sol ¢ uma fonte de energia.
De toda energia existente na superficie da Terra, a maior parte € proveniente do Sol que
fornece 99,98% dela. O brilho dos corpos do sistema solar é constituido, basicamente,
pela reflexdo da luz solar em sua superficie.

O Sol ¢ uma massa que se mantém coesa pela sua propria forca de gravidade. O mesmo

ocorre com os planetas. Por que a diferenca, entdo? A resposta ¢ que o Sol possui uma
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massa muito grande. Quao grande? Grande o suficiente para que a contragdo provocada
pela forca da gravidade torne tdo altas as densidades e temperaturas em seu centro que
passam a ocorrer as reagdes de fusdo nuclear, com enorme produgio de energia. E esse
processo que caracteriza uma estrela e que nao ocorre nos planetas. Veja mais detalhes
sobre estrelas no Capitulo 5.

O Sol ¢ uma esfera gasosa cuja temperatura na superficie ¢ de cerca de 5500
centigrados. No nucleo solar a temperatura atinge 15 milhdes de graus. Sua massa ¢ 333
mil vezes maior que a da Terra, mas a sua densidade média ¢ de apenas 1,41 gramas por
centimetro ctbico, pouco maior que a da dgua que ¢ de 1 grama por centimetro cubico.
Sua massa é composta por 73% de hidrogénio, o primeiro elemento quimico da tabela
periddica, e também o mais abundante no Universo. O restante ¢ constituido
basicamente por hélio. Apenas 0,1 % da massa do Sol é composta por elementos mais

pesados. A Tabela 3.1 mostra alguns dados relativos ao Sol.

TABELA 3.1 - ALGUNS DADOS SOLARES (FONTE: NSSDC)*.

Massa 332.950 massas terrestres

Raio médio 109,2 raios terrestres

Densidade média 1,408 gramas por centimetro cubico
Densidade central 162,2 gramas por centimetro ctiibico
Periodo de rotagdo 609,12 horas (cerca de 25 dias)
Distancia média a Terra | 149,6 milhdes de quildometros

*Veja na Tabela 3.4 os valores relativos a Terra.

E no nucleo solar, com sua altissima temperatura, que ocorrem as reagdes nucleares de
producdo de energia. Essa energia ¢ transportada até a superficie através de camadas
que envolvem o nucleo, denominadas envoltdrios. Na camada logo abaixo da superficie
solar ocorre o processo de conveccao do gas que aflora a superficie. A convecgao ¢ uma
das formas pelas quais a energia ¢ transportada de um local para outro (ver quadro sobre

Formas de Transporte de Energia). As por¢des mais internas do gas, aquecidas pela
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radiagdo que vem do nucleo, expandem-se e sobem até a superficie, onde perdem
energia e esfriam. Ao esfriarem, tornam-se mais densas e pesadas, voltando a descer. E
devido a esse processo, chamado convectivo, que a superficie do Sol apresenta-se
coberta por graos. Observando-se a superficie solar com grande amplia¢ao os padrdes
de granula¢do se assemelham as bolhas de gas quente transportando a energia do

interior para a superficie.

FORMAS DE TRANSPORTE DE ENERGIA

Existem trés formas de transportar-se energia: por conducdo, conveccio e
radiacdo.

Condugdo: Quando a sua mao se aquece ao segurar uma chapa de metal quente,
a energia esta sendo transportada por conducdo da chapa para sua mao.

Convecgdo: Quando vocé esquenta um bule de 4gua para fazer café, inicialmente
a energia ¢ transmitida através da dgua pelo modo condutivo. Porém, em um dado
momento, a agua de baixo fica muito mais quente que a da superficie ¢ a conducao
sozinha ndo dé conta do transporte. Dai a 4gua comega a ferver, isto €, bolhas de agua
quente sobem do fundo para a superficie. Nesse ponto, temos o transporte convectivo de
energia.

Radiagdo: Uma outra maneira de transportar energia ¢ através da radiacio.
Vamos voltar ao exemplo da chapa de metal quente. Vocé também pode aquecer a sua
mao sem encostar na chapa. Colocando sua mao perto de um ferro quente, vocé pode
sentir o seu calor. Nesse caso, ¢ a radiacdo que transporta o calor do ferro para sua mao.

A energia que recebemos do Sol ¢ transmitida de forma radiativa, também.

O Sol encontra-se a uma distancia média de 150 milhdes de quilémetros da Terra. Isso
equivale a cerca de 8 minutos-luz, isto ¢, a luz do Sol demora esse tempo para chegar a
Terra. A segunda estrela mais proxima ¢ Proxima Centauri, que se encontra a uma
distancia 270 mil vezes maior, assim sua luz demora 4 anos e 4 meses para chegar até
noés! Pela sua proximidade, podemos estudar o Sol melhor do que qualquer outra estrela

do Universo. Mais detalhes sobre a estrutura do Sol sdao apresentados no Capitulo 4.
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3.3.2 OS PLANETAS E SEUS SATELITES

Ao observarem continuamente o céu, os antigos perceberam a existéncia de pelo menos
dois tipos de objetos. Enquanto a imensa maioria dos pontinhos brilhantes no céu, as
estrelas, possuia posi¢des relativas imutaveis, alguns poucos pontos pareciam passear
por entre elas. Esses objetos foram chamados planetas, que em grego significa errante.
Sao cinco os planetas observaveis a olho nu: Merctrio, Vénus, Marte, Jupiter e Saturno.
A Lua também foi considerada um astro errante, mas hoje sabemos que ndo ¢ um
planeta, pela defini¢do atual. A Lua ¢ hoje considerada um satélite. Enquanto um
planeta orbita em torno do Sol, um satélite orbita em torno de um planeta. Porém, do
ponto de vista de composicdo e caracteristicas fisicas, os planetas e satélites podem ser
muito parecidos em alguns casos.

Ao redor do Sol orbitam nove planetas conhecidos. Em ordem de proximidade média ao
Sol sdo eles: Mercurio, Vénus, Terra, Marte, Jupiter, Saturno, Urano, Netuno e Plutdo.
Algumas de suas caracteristicas orbitais sdo listadas na Tabela 3.2.

Os planetas podem ser divididos em dois tipos: planetas teliricos (similares a Terra) e
planetas jovianos (similares a Jupiter). Os planetas teliricos sdo: Mercurio, Vénus,
Terra e Marte. Os jovianos sdo: Juapiter, Saturno, Urano e Netuno. Plutdo ndo se
enquadra em nenhuma das categorias acima e, como veremos adiante, parece um grande
cometa.

Os planetas teluricos sdo pequenos, de baixa massa e compostos basicamente por
elementos pesados. Sdo também chamados de planetas internos por serem os mais
proximos ao Sol. Possuem poucos ou nenhum satélite e sdo desprovidos de anéis. A
superficie ¢ solida e a atmosfera ¢ ténue, comparada com a massa do planeta. Os
planetas teliricos apresentam ou apresentaram atividade vulcanica, causando

modificagdes importantes em sua estrutura interna e na superficie.
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TABELA 3.2 - ALGUNS DADOS ORBITAIS DOS PLANETAS (FONTE: NSSDC).

Planeta Semi-eixo Excentricidade Periodo de | Periodo de | Inclinacao
maior da da orbita** translagao rotacao da orbita
orbita* (Anos) (Dias) (Graus)
Mercurio 0,387 0,2056 0,241 58,785 7,0
Vénus 0,723 0,0067 0,615 2437 3,39
Terra 1,000 0,0167 1,0 1,0 0,0
Marte 1,524 0,0935 1,881 1,029 1,85
Jupiter 5,204 0,0489 11,862 0,415 1,304
Saturno 9,582 0,0565 29,457 0,439 2,485
Urano 19,201 0,0457 84,011 0,720 0,772
Netuno 30,047 0,0113 164,79 0,673 1,769
Plutao 39,24 0,2444 247,68 6,4047 17,16

* O semi-eixo maior da Orbita refere-se ao valor relativo ao terrestre.

** Veja Se¢do 3.4 para defini¢do de excentricidade.

Os planetas jovianos sdao grandes em dimensdo e massa, como Jupiter. Este, por sua vez,

¢ 0 que mais guarda relacdo com o Sol. Sua massa esta proxima a das menores estrelas.

Se esta fosse um pouco maior, o processo de fusdo nuclear poderia ocorrer em seu

interior e ele seria uma estrela. Os planetas jovianos, também chamados gigantes, sdo

compostos basicamente por hidrogénio e hélio. Por isso, apesar de sua grande massa,

sdo menos densos. Nao possuem superficie solida e sua atmosfera densa. Possuem

tipicamente muitos satélites e todos exibem anéis.

A existéncia de uma atmosfera depende da massa do planeta e de sua temperatura. Esta,

por sua vez, depende inicialmente da sua distancia ao Sol. Os planetas menores e mais

quentes (mais proximos do Sol) tém mais dificuldade em manter uma atmosfera. Por

outro lado, os elementos mais leves escapam mais facilmente do planeta. Assim, os

planetas teluricos tendem a reter quase que somente elementos mais pesados em sua

atmosfera. Ja os planetas gigantes conseguem reter uma maior quantidade de material,
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inclusive os elementos mais leves. A atmosfera faz diminuir a variacdo de temperatura
na superficie entre o dia e a noite.

Na tabela anterior, os valores de massa referem-se a razao entre a massa do planeta e a
da Terra. O mesmo vale para o raio equatorial. O achatamento corresponde a diferenca
entre os raios equatorial e polar do planeta, em unidades de raio equatorial. Os valores

para a Terra podem ser encontrados na Tabela 3.4.

TABELA 3.3 - ALGUNS DADOS FiSICOS DOS PLANETAS (FONTE: NSSDC).

Planeta Massa* Raio Achatamento
Equatorial*
Mercurio 0,0553 0,383 0,0
Vénus 0,815 0,950 0,0
Terra 1,000 1,000 0,0034
Marte 0,107 0,532 0,0065
Jupiter 317,83 11,21 0,0649
Saturno 95,162 9,449 0,0980
Urano 14,536 4,007 0,023
Netuno 17,147 3,883 0,0171
Plutao 0,0021 0,187 0

* Valor relativo ao terrestre.

Os planetas, de modo geral, ndo possuem luz propria. A maior parte da energia que
irradiam corresponde a luz do Sol que ¢ refletida em sua superficie. Assim, como um
farol de bicicleta, tipo olho de gato, parece aceso quando alguma luz incide sobre ele.
Porém, existe um pequeno excesso de energia (com relacdo a recebida pelo Sol) que
pode ser de origem gravitacional ou radioativa. Esse excesso ¢ maior nos planetas
jovianos.

Apesar de pequena, a energia interna dos planetas teliricos € suficiente para modificar
sua aparéncia através de atividade geoldgica: vulcanismo e movimentos tectonicos.

Outros mecanismos que determinam a aparéncia da crosta de um planeta ou satélite sdo:
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a erosdo, causada pela atmosfera ou hidrosfera; e o crateramento. Este ultimo ocorre em
todos os planetas internos e satélites de superficie solida. Desse modo, a analise da
crosta permite determinar a época de formac¢do de um dado terreno e o estado atual de

atividade do corpo, como veremos ao descrevermos alguns planetas.

3.3.2.1 MERCURIO

Mercurio ¢ o planeta mais proximo do Sol. Seu nome latino corresponde ao do deus
grego Hermes, filho de Zeus. Bastante pequeno, ¢ o segundo menor entre todos os
planetas (veja Tabela 3.3). Sua superficie estd coberta por crateras resultantes do
impacto de corpos menores. Por isso supde-se que a atividade vulcanica tenha ocorrido
apenas no inicio, até cerca de 1/4 da sua idade atual. Caso houvesse atividade recente,
as lavas cobririam e apagariam as crateras. Das inimeras crateras existentes, destaca-se

a Bacia Caloris, com 1.300 quilémetros de didmetro, quase 1/3 do didmetro do planeta.

FIGURA 3.4 — MOSAICO DE IMAGENS DO PLANETA MERCURIO OBTIDAS COM A

SONDA MARINER 10 (NSSDC).

Possui uma atmosfera muito ténue, quase desprezivel, por isso existe uma incrivel
varia¢do da temperatura entre o dia e a noite: de —170 graus (lado oculto do Sol) a +430
graus centigrados (lado iluminado pelo Sol). Compare com a Terra, onde a variagao ¢
de poucas dezenas de graus. Sua orbita ¢ altamente excéntrica, s6 Plutdo o supera nesse

aspecto.
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3.3.2.2 VENUS

Vénus ¢ o nome latino da deusa grega do amor, Afrodite. Facilmente identificavel no
céu, esse planeta ¢ também chamado de Estrela D'Alva ou estrela matutina - mas ele
ndo é uma estrela! E o mais brilhante dos planetas e estd sempre proximo ao Sol, como
Mercurio, pois suas Orbitas sdo internas a da Terra. Enquanto Mercurio ¢ bastante
pequeno (2/5 da Terra), Vénus ja possui um tamanho comparavel ao da Terra. Alias,
esse planeta ¢ bastante parecido com o nosso, em massa € composi¢cdo quimica. Apesar

dessas similaridades, entretanto, sua atmosfera ¢ bastante diferente da terrestre.

FIGURA 3.5- O PLANETA VENUS OBSERVADO PELA SONDA GALILEO (NSSDC).

A atmosfera de Vénus ¢ bastante espessa e reflete a maior parte da luz solar incidente.
Essa ¢ a razdo do seu grande brilho. Sua atmosfera também impede a observacao direta
da superficie do planeta. O raio de Vénus somente pode ser determinado com o uso de
radares ou de sondas espaciais. Por ter um tamanho relativamente grande, seu manto ¢
convectivo, pois ndo consegue dissipar o calor interno por condugdo, como acontece
com Mercurio (veja o quadro sobre as formas de transporte de energia). A convecgdo
levou gases para a superficie, de modo a formar uma atmosfera composta basicamente

por gas carbdnico, CO; - quase 97 % - e gas nitrogénio, N, - 3 %. O gas carbonico ¢
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responsavel pela ocorréncia do efeito estufa (veja quadro a seguir), que eleva a
temperatura na superficie a 460°C. Note que essa temperatura chega a superar a de
Mercurio que estd mais proximo do Sol e esperariamos que fosse mais quente. As
nuvens de Vénus sdo formadas por varias substancias, entre elas o acido sulfurico. A
pressao atmosférica de Vénus ¢ bastante alta, cerca de 100 vezes maior que a da Terra.
Existem também evidéncias de vulcanismo, que esta relacionado ao manto convectivo.

Por tudo isso, a superficie de Vénus possui condi¢des bem indspitas.

EFEITO ESTUFA

O Sol emite a maior parte de sua energia na forma de luz visivel. Essa radiagao
ao atingir a superficie de um planeta ¢ transformada em radiagdo infravermelha. O
efeito estufa ¢ produzido por certos gases na atmosfera, em especial o gas carbonico. A
absorc¢do da radiagdo por esses gases € maior na regido infravermelha do que na regido
visivel. Assim, mais radiagdo visivel do Sol atravessa a atmosfera e alcanga a superficie
do planeta do que radiagdo infravermelha escapa para o espago, o que faz com que parte
da energia fique retida entre a atmosfera e a superficie do planeta. O resultado ¢ que a
atmosfera proxima a superficie fica aquecida. Esse efeito ¢ similar ao que acontece nos
carros. A luz visivel entra pelo vidro e ¢ transformada em radiacdo infravermelha, que o
vidro ndo deixa escapar. Assim, o interior do carro aquece-se. E o que acontece com
Vénus, e também com a Terra, por motivos naturais. Mas, nos ultimos 150 anos a
temperatura na Terra esta crescendo, e isto pode ser devido ao aumento, causado pelo

homem, da concentragdo dos gases responsaveis pelo efeito estufa.

Vénus possui rotacdo retrograda, isto ¢, ele gira em sentido contrario ao da maior parte
dos movimentos do sistema solar. E também o tinico planeta em que o tempo de rotagio
(243 dias) supera o de translacdo em torno do Sol (225 dias). Assim, o dia em Vénus

dura mais que o ano!
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3.3.2.3 A TERRA

Terra ¢ o nome da deusa romana, esposa do Céu. Como ja vimos, o planeta em que
vivemos era considerado até o Renascimento como em posi¢do privilegiada, em torno
da qual o Universo existia. Com o avango do nosso conhecimento, a Terra deixou de
ocupar um lugar especial e passou a ser apenas mais um dos planetas de uma estrela
comum, o Sol. Porém, ainda hoje ¢ considerada particular, pela existéncia e
complexidade da vida em sua superficie. A temperatura na Terra € tal que permite que a
4gua exista no estado liquido™. Alias, o nosso planeta deveria ser chamado de planeta
Agua e ndo Terra, pois 3/4 de sua superficie sdo cobertos pela 4gua. Apenas para se ter
uma idéia da quantidade de 4gua dos oceanos, se a superficie do planeta se aplainasse, o
planeta seria coberto por um oceano de 400m de profundidade. A dgua ¢ um dos fatores
essenciais que levou a existéncia da vida.

A atmosfera terrestre ¢ formada basicamente por nitrogénio (78 %), que faz com que o
nosso planeta seja azul quando visto de fora. Existem, porém, outros gases. Entre eles
devemos salientar o oxigénio (20 %) e o 0zdnio, que bloqueiam a radiagdo ultravioleta
do Sol, que ¢ fatal para alguns microorganismos e prejudicial para os seres vivos em
geral. O oxigénio da atmosfera terrestre ¢ basicamente produzido pelas plantas, através
da fotossintese. Hoje, a atmosfera possui uma pequena quantidade de gas carbdnico,
porém ela ja deve ter sido muito maior, mas foi consumida por varios processos. Assim,
atualmente o efeito estufa ¢ muito menor na Terra do que ¢ em Vénus.

A Terra ¢ um planeta bastante ativo geologicamente: possui vulcanismo € movimentos
tectonicos importantes resultantes da convec¢ao do manto interno a crosta.

O nosso planeta possui um satélite, a conhecida Lua. Sua superficie ¢ coberta por
crateras de impacto, principalmente na face oposta a Terra. Observa-se também os
mares (regides escuras) € montanhas (regidoes claras). Os mares sdo grandes regides
preenchidas por lava solidificada. Porém, ndo ha indicios de atividade vulcanica atual.
Como ndo possui atmosfera significativa, sua temperatura ¢ basicamente regida pela

radiagdo solar, com grandes diferencas entre o dia e a noite.

* Além da Terra, é possivel que Europa, um dos satélites Galileanos de Jupiter, possua agua no estado
liquido sob uma crosta de gelo.
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FIGURA 3.6- MOSAICO DE IMAGENS DO PLANETA TERRA OBTIDAS COM A SONDA

CLEMENTINE (NSSDCO).

A Lua ¢ um satélite relativamente particular dentro do sistema solar, pois possui um
tamanho comparavel ao da Terra. Sua massa ¢ apenas 80 vezes menor que a da Terra.
Ganimedes, por exemplo, ¢ um dos satélites de Jupiter e sua massa ¢ 10.000 vezes
menor que a do planeta. O tamanho da Lua ¢ apenas 1/4 do da Terra. Assim, do ponto
de vista fisico, o conjunto Terra-Lua poderia ser definido como um sistema binario.

Entre as possiveis teorias para explicar a formagao lunar, existe a de formagao conjunta
com a Terra e posterior separagdo, captura, ou mesmo formacao inicial em separado. A
teoria mais aceita atualmente diz que a Terra sofreu o impacto de um objeto de massa
muito alta (como Marte, por exemplo) e nesse processo uma parte da Terra foi ejetada e

formou a Lua.
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FIGURA 3.7 — IMAGEM DA LUA CHEIA OBTIDA PELA APOLLO 11 (NSSDC).

TABELA 3.4 - ALGUNS DADOS DA TERRA E DA LUA (FONTE: NSSDC).

Parametros Terra Lua

Massa 5,9736 10** kg 0,0123 Massarera
Raio equatorial 6378 km 0,2724 Raiorerra
Achatamento 0,0034 0

Semi-eixo maior da orbita 149,6 milhdes de quildmetros | 384.400 quilometros
Periodo orbital 365,256 dias 27,322 dias
Inclinacdo da 6rbita 0 graus 5,1 graus
Excentricidade da Orbita 0,0167 0,0549

Periodo de rotagao

23,9345 horas

655,7 horas (27,32 dias)

3.3.2.4 MARTE

Marte ¢ o planeta telirico mais distante do Sol. Seu nome refere-se ao deus latino da

guerra, cujo correspondente grego ¢ Ares. Possui uma atmosfera ténue, cujo

componente principal € o gas carbonico (95 %). Sua cor avermelhada ¢ devida a poeira
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que cobre parcialmente a sua superficie. Parte desta ¢ recoberta por lava solidificada,
formando grandes planicies. Mas existem também crateras de impacto ¢ montanhas. A
maior montanha do sistema solar estd em Marte. E o monte Olimpo, um vulcdo extinto,
que possui 25 km da base ao topo! Devem ter ocorrido processos de convecgdo em
algum momento do passado, mas como Marte ¢ um planeta pequeno, esses processos
cessaram e atualmente seu calor ¢ dissipado por conducdo. A temperatura na superficie
oscila entre -90 e 30 graus centigrados.

Marte possui dois satélites, Fobos e Deimos (em grego, Medo e Terror), cujos nomes
representam os dois filhos do deus da guerra, Ares, na mitologia grega. Sao pequenos,
da ordem de 10 quiléometros de raio, e possuem forma irregular, como a de uma batata.
Sdo provavelmente asterdides (veja a Segdo 3.3.4), capturados pela gravidade do

planeta.

Mars « Syrtis Major » March 10, 1997 T « WFPC2

FIGURA 3.8 — IMAGEM DO PLANETA MARTE OBTIDA COM O HUBBLE SPACE

TELESCOPE (STScI).

3.3.2.5 JUPITER

Japiter € o maior planeta do sistema solar, sendo seu raio cerca de 11 vezes maior que o

da Terra. E o prototipo dos planetas jovianos, os gigantes gasosos. Coincidentemente, o
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seu nome latino corresponde em grego a Zeus, o maior dos deuses do Olimpo. Apesar
de possuir, provavelmente, um nucleo formado por materiais pesados, ele ¢ composto
basicamente por hidrogénio e hélio na forma gasosa. Assim, Jupiter, como os demais
planetas jovianos, ndo possui uma superficie s6lida como os planetas terrestres.

Sua atmosfera ¢ também formada por hidrogénio e hélio. Ela ¢ bastante espessa e
determina a aparéncia do planeta. A imagem de Japiter mostra uma série de bandas
coloridas paralelas ao seu equador, que correspondem a nuvens de diferentes
movimentos, temperatura € composi¢ao quimica. Uma estrutura bastante interessante ¢
a chamada Grande Mancha Vermelha. Como as bandas, ela também corresponde a um
fendmeno meteorologico, por assim dizer. Ela ¢ muito grande (10.000 x 25.000
quilémetros), muito maior que a Terra, por exemplo. E uma estrutura bastante estavel,

no sentido de que persiste ha muito tempo.

Jupiterandlo T - WFPC2

PRC 20 - October 4, 1096 - J. Spencer (Lowell Observatory) and NASA

FIGURA 3.9 — IMAGEM DO PLANETA JUPITER E SEU SATELITE 10 OBTIDA PELO

HUBBLE SPACE TELESCOPE (STScI).

Hoje conhecemos 28 satélites de Jupiter, mas esse nimero continua a crescer em virtude
de novas descobertas. Entretanto, quatro deles destacam-se por seu tamanho: Io,
Europa, Ganimedes e Calisto. S3ao chamados satélites galileanos, pois  foram
descobertos por Galileu, no inicio do século XVII. Ganimedes ¢ o maior satélite do
sistema solar. o e Europa sdo similares aos planetas teluricos, formados basicamente
por rochas. Io possui vulcdes ativos e Europa uma atmosfera de oxigénio, além de um

possivel oceano de dgua liquida sob uma crosta de gelo. De todos os satélites do sistema
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solar, apenas 5 possuem atmosferas: Europa, lo, Ganimedes, Titd (Saturno) e Tritdo
(Netuno).

Além dos satélites, Jupiter possui um anel, como os demais planetas jovianos. Esse anel
¢ bastante fino e escuro, diferente do de Saturno, que ¢ bastante brilhante e define a
aparéncia do planeta.

Jupiter emite mais energia do que recebe do Sol e este excesso deve ser de origem

gravitacional.

3.3.2.6 SATURNO

O nome desse planeta vem do deus romano que ensinou aos homens a agricultura, e ¢
por alguns associado ao deus grego Cronus. Saturno ¢ o segundo maior planeta do
sistema solar. E similar a Jupiter em vérios aspectos, como na estrutura interna e
atmosfera. Também possui bandas atmosféricas que, porém, sdo menos contrastantes
entre si que as de Jupiter. Também, como Jupiter, possui uma pequena fonte de calor

interna.

FIGURA 3.10 — IMAGEM DO PLANETA SATURNO OBTIDA PELA VOYAGER 2 (NASA).

Saturno possui um belo sistema de anéis que ¢ visivel através de uma pequena luneta.
Dizemos um sistema, pois o disco que vemos em torno de Saturno corresponde a pelo
menos sete anéis. Os anéis sdo compostos por particulas de gelo e poeira, cujos
tamanhos vao desde um milésimo de milimetro até dezenas de metros. Apesar de sua

grande extensao - o raio externo fica a 480 000 quilometros do centro de Saturno -, os
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anéis sao extremamente finos, da ordem de duzentos metros. Para se ter uma idéia dessa
proporcao, imagine um disco do tamanho de um quarteirdo com uma espessura de
aproximadamente um centésimo de milimetro! Enquanto os anéis de Saturno sdo
conhecidos ha bastante tempo, os anéis dos demais planetas jovianos sé foram
descobertos na década de 70.

Saturno possui ao menos 30 satélites. Um satélite bastante peculiar é Titd. E o segundo
maior satélite do sistema solar. Possui um nucleo rochoso, recoberto por um manto de
gelo de compostos organicos. Sua espessa atmosfera ¢ formada principalmente por
nitrogénio e contém também moléculas organicas complexas, estrutura que se supde ser
similar a atmosfera terrestre primitiva. A temperatura maxima na superficie de Titd ¢ de

-100 graus centigrados.

3.3.2.7 URANO

Até agora falamos apenas de planetas conhecidos desde a Antigiiidade. Urano foi o
primeiro dos planetas a serem descobertos na era moderna, em 1781, pelo astronomo
inglés de origem alema William Herschel (1738-1822). Urano, cujo nome refere-se ao
deus grego que personifica o céu, deve possuir um nucleo rochoso similar ao da Terra
recoberto por um manto de gelo. Assim, ele ¢ diferente de Jupiter e Saturno na estrutura
interna. Sua atmosfera ¢ composta basicamente por hidrogénio e hélio, mas contém
também um pouco de metano. Possui também bandas atmosféricas, como os demais
planetas jovianos.

Urano possui uma anomalia no que tange ao seu eixo de rotagdo, que estd muito
proximo do plano orbital, isto €, o seu eixo ¢ praticamente perpendicular ao dos demais
planetas. Supde-se que isso se deva ao efeito de um grande impacto. Como ele possui
um sistema de anéis como, estes sdo observados de frente e ndo lateralmente como os de

Saturno, por exemplo.
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HST « NICMOS

netary Lab) and NASA

FIGURA 3.11 - O PLANETA URANO COM SEU DISCO E SATELITES. IMAGEM OBTIDA

COM O HUBBLE SPACE TELESCOPE (STScI).

Esse planeta possui 21 satélites conhecidos, todos compostos principalmente por gelo.
Dentre suas maiores luas, a mais proxima de Urano ¢ Miranda. Ela possui um relevo

bastante particular, formado por vales e despenhadeiros.

3.3.2.8 NETUNO

Logo apds a descoberta de Urano, foi notado que os calculos matematicos nao
reproduziam com exatiddo a sua Orbita. Foi entdo sugerido que existiria um outro
planeta, cuja influéncia gravitacional era a responsavel pelos desvios de sua orbita. Em
1845, o jovem matematico inglés John C. Adams (1819-1892) e pouco depois o
astronomo francés Urbain Le Verrier (1811-1877) previram a existéncia de Netuno, que
foi, entdo, observado pelo astronomo alemao Johann G. Galle (1812-1910) e H. L. d’
Arrest em 1846. O fato de que Netuno ndo foi descoberto, mas sim previsto, ¢

considerada uma grande vitoria da ciéncia.
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Both Hemispheres of Neptune HST - WFPC2

ST Scl OPO - February 1995 - D. Crisp (JPL), WFPC2 Science Team, NASA 2/3/95 zgl

FIGURA 3.12 — IMAGENS DOS DOIS HEMISFERIOS DO PLANETA NETUNO OBTIDAS

COM O HUBBLE SPACE TELESCOPE (STScI).

Netuno ¢ o nome latino de Poss€idon, o deus grego dos mares. Possui uma estrutura
interna muito similar a Urano, sendo formado por rochas e gelo. Apresenta uma
atmosfera espessa com bandas atmosféricas. Possui oito satélites e um sistema de anéis.
Dentre seus satélites, destaca-se Tritdo. E um satélite ativo possuindo os chamados
vulcdes de gelo. Dentre todos os corpos do sistema solar, a atividade vulcanica sé esta

presente na Terra, Vénus, lo e Tritdo.

3.3.2.9 PLUTAO

Plutdo - o ultimo dos planetas do sistema solar - foi descoberto em 1930, pelo
americano Clyde Tonbaugh. Plutdo, na mitologia, ¢ o deus romano do mundo dos
mortos, mundo este chamado de Hades pelos gregos. Sua orbita ¢ tdo excéntrica, que
sua distancia ao Sol pode variar em 40%. Devido a isso, sua orbita e a de Netuno se
interceptam, de modo que em algumas situagdes Netuno passa a ser o planeta mais
afastado do Sol. Plutdo é o menor dos planetas, sendo menor até que a nossa Lua. Sua
distdincia e tamanho tornam bastante dificil sua observacdo, assim algumas das
informagdes que temos sobre esse planeta sdo ainda incertas. Deve ser composto de
rochas (70 %) e gelo de compostos organicos (30 %). Parece apresentar uma pequena

atmosfera de Nitrogénio, monoxido de carbono e metano (CHy).
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FIGURA 3.13 — IMAGEM DO PLANETA PLUTAO E SEU SATELITE CARONTE OBTIDA

COM O HUBBLE SPACE TELESCOPE (STScI).

Plutdo possui um satélite, Caronte - nome do barqueiro, que na mitologia grega,
atravessa o rio levando as almas para o Hades. Descoberto apenas em 1978, ¢ um
pequeno satélite, de composi¢do e tamanho comparaveis ao de Plutdo: o raio de Caronte
¢ aproximadamente metade o de Plutdo. Assim, pode-se considerar que ambos formam

um sistema duplo de planetas.

3.3.2.10 EXISTEM OUTROS PLANETAS NO SISTEMA SOLAR?

Recentemente descobriram-se muitos asteréides com oOrbitas similares a de Plutdo.
Esses objetos sao chamados de transnetunianos. Eles sao parecidos com Plutdo, mas sao
menores — até 0 momento nao foi encontrado nenhum maior que Plutdo. A regido onde
se concentram esses objetos € chamada de Cinturdao de Kuiper e se situa cerca de 50
vezes mais distante do Sol que a Terra. Por vezes a descoberta de um novo objeto desse
tipo ¢ alardeada como a descoberta de um novo planeta, o que nao € correto: eles sdo
asterdides ou cometas. Por outro lado, alguns pesquisadores argumentam que Plutdo ndo
¢ corretamente classificado como um planeta, mas sim como o maior dos objetos
transnetunianos. Entretanto, a Unido Astrondmica Internacional — o mais alto 6rgio da

astronomia mundial - ainda classifica Plutdo como planeta.

3.3.3 ASTEROIDES
Apesar do nome de origem grega que significa “similar a estrelas”, os asterdides sdo

mais parecidos aos planetas, apesar de muito menores. Concentram-se, em sua maioria,
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em um anel entre as Orbitas de Marte e Jupiter. Imagine o que aconteceria se um planeta
fosse quebrado em milhares de pedacinhos e esses pedacinhos fossem espalhados ao
longo de sua orbita. Um cinturdo de asterdides ¢ aproximadamente isso. Porém, os
asterdides nao devem ser o resultado de um processo destrutivo, mas, sim, um planeta
que nao deu certo. Como veremos mais adiante os planetas devem ter sido formados aos
poucos, a partir da aglutinagao de pedagos menores.

O diametro dos asterdides pode chegar a centenas de quilometros. O maior deles, Ceres,
tem um didmetro de 974 quilometros. Os grandes asteroides sdo esféricos, mas os
menores podem possuir formas irregulares (como a de batatas). A maior parte deles sdo

formados basicamente por rochas (silicatos). Porém, alguns podem ser metalicos (ferro).

3.3.4 COMETAS

O sistema solar ndo abrange apenas o Sol, os planetas, seus satélites e asterdides. Os
cometas pertencem também ao sistema solar e, como os planetas, orbitam em torno do
Sol. Porém, suas orbitas ndo se restringem ao plano do sistema solar, que contém as
orbitas dos planetas. As orbitas dos cometas possuem inclinagdes as mais variadas, com
excentricidades bastante altas e raios muito grandes, maiores que os dos planetas mais
distantes. Quanto a sua composi¢do, o nucleo de um cometa ¢ um aglomerado de
matéria solida: graos de poeira e gelo de materiais organicos. Quando um deles se
aproxima do Sol, o material de sua superficie sublima, formando uma nuvem de gés e

poeira ao seu redor. Essa ¢ a chamada coma. O movimento do cometa, em combinagao

com a agao do vento solar, forma duas caudas: a de gas e a de poeira.
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Comet Hale-Bopp HST - WFPC2
PRCY5-41 « 5T Scl OPO + October 5, 1995 « H. Weaver (ARC), P. Feldman (JHU), NASA

FIGURA 3.14 — IMAGENS DO COMETA HALE-BOPP OBTIDAS COM O HUBBLE SPACE

TELESCOPE (STScI).

Hoje se acredita que os cometas sdo resquicios da época da formacao do sistema solar.
Sua composi¢do deve ser a mesma da nuvem primordial que deu origem ao Sol e aos
planetas (veja a Secdo 3.5). Mas, de onde vém os cometas? Provavelmente de uma
regido bastante afastada do sistema solar chamada Nuvem de Oort, idealizada pelo
holandés Jan H. Oort. Supde-se que ela seja uma nuvem de gas, poeira e cometas que
circunda todo o sistema solar, formando uma casca esférica. Os cometas concentram-se
nessa regido e, ocasionalmente, sdo perturbados e suas orbitas modificam-se de modo a

passar proximo ao Sol: nessa situagdo eles tornam-se visiveis.

Afélio Periélio

Nocleo sem
cauda —

FIGURA 3.15 - UM EXEMPLO DE ORBITA DE COMETA.
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3.3.5 METEOROS. METEORITOS E METEOROIDES

Qual a diferenga entre meteoro, meteordide e meteorito? Um meteorito € um objeto
solido que atingiu a superficie terrestre. O meteoro € o fendmeno que ocorre quando um
corpo entra na atmosfera terrestre e deixa um rastro luminoso provocado pelo atrito -
sdo as chamadas estrelas cadentes. O corpo que entra na atmosfera ¢ o meteordide.

Os meteoroides sao fragmentos de cometas ou asteroides. Os menores sdo desintegrados
pelo atrito com a atmosfera e apenas os maiores podem chegar a superficie da Terra.
Esses meteoritos sdo, em sua maior parte, originarios de asteroides.

Os cometas deixam atras de si rastros de poeira que formam tubos com diametros da
ordem de 10 a 50 milhdes de km!! Se a Terra atravessa um desses anéis de poeira,
ocorre a chamada chuva de meteoros. E por isso que existem determinadas épocas do

ano para que isso ocorra: ¢ quando a Terra atravessa o rastro de um cometa importante.

FIGURA 3.16 — METEORITO DE UM FRAGMENTO DO ASTEROIDE VESTA (NASA).

Hoje a teoria mais aceita para a extingdo dos dinossauros ¢ a de um impacto de um
meteorito ocorrido no México, proximo a Peninsula de Yucatan, por volta de 65
milhdes de anos atras. Segundo pesquisas recentes, esse meteorito teria um diametro de
cerca de 10 km. A cratera formada teria entre 200 a 250 quildometros de diametro, e ¢
denominada Cratera de Chicxulub. O choque teria levantado uma enorme quantidade de
poeira, que teria bloqueado os raios solares e levado ao resfriamento drastico da

superficie terrestre por varios meses. Isso teria provocado a morte das plantas e dos
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animais que delas se alimentavam. A energia estimada para esse impacto corresponde a

cinco bilhdes de bombas nucleares como a que foi langada em Hiroshima.

3.4 OS MOVIMENTOS NO SISTEMA SOLAR

Como vimos logo no inicio deste capitulo, os corpos do sistema solar destacaram-se
entre as estrelas fixas devido aos seus movimentos. A cinemdtica ¢ a area da Fisica que
descreve os movimentos sem se preocupar com o que os causa. No caso do sistema
solar, os movimentos dos planetas foram descritos por Kepler através de trés leis que
enumeramos abaixo. Mais tarde, Newton explicou esses movimentos considerando as
forcas que agem sobre os corpos: a area da Fisica que estuda as forgas que determinam

o movimento de um corpo ¢ chamada dindmica. A for¢a em questdo ¢ a gravitacional.

3.4.1 AS LEIS DE KEPLER

No inicio do século XVII, Kepler derivou trés leis empiricas que descrevem o
movimento dos planetas. As duas primeiras foram determinadas simultaneamente
(1609) e sdao o resultado de sua tentativa de descrever corretamente os movimentos
planetarios. A terceira lei, determinada dez anos mais tarde (1619), relaciona os
periodos e tamanhos das 6rbitas e, de certa forma, traduz uma certa harmonia entre os

movimentos dos corpos, o que talvez fosse o principal objetivo de Kepler.

e Primeira Lei — Lei das oOrbitas elipticas: A orbita de um planeta ¢ uma elipse

(veja quadro adiante) com o Sol em um dos focos. Assim, as distancias entre um planeta

e o Sol sdo variaveis ao longo da translagao do planeta.
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DEFININDO UMA ELIPSE

Uma elipse ¢ o conjunto de pontos cuja soma das distancias, L; e L, a dois

ontos fixos, F e F’, chamados focos, € uma constante.
9 b

B4 13 = oda,

A excentricidade, e, de uma elipse ¢ definida como:

c
e=—.
a
A circunferéncia ¢ uma elipse de excentricidade zero. Assim, F = F’ = centro da

circunferéncia. Nesse caso, também, L; = L, = Raio da circunferéncia.

3-38




e Segunda Lei - Lei das areas: Ao longo de sua oOrbita, um planeta possui uma

velocidade variavel, de modo que a area coberta pela linha que liga o Sol ao planeta ¢é

sempre a mesma em intervalos de tempo iguais (Fig. 4.17).

Periélio

A%

L

At

At

FIGURA 3.17 - LEI DAS AREAS.

o Terceira Lei — Lei HarmoOnica: A razdo entre o quadrado do periodo de

translagao, P, de um planeta e o cubo do semi-eixo maior de sua Orbita, a, ¢ a mesma

para todos os planetas:

3.4.2 A LEIDE TITIUS-BODE

No século XVIII, dois astronomos alemades, Titius e Johann Bode (1747-1826),
descobriram que as distancias, D, dos planetas ao Sol podem ser descritas por uma lei

com a forma abaixo:
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D,=0.4+0.3*2"
Onde a distancia D é dada em relagdo a distancia Sol-Terra e n possui os valores de -0
para Merctrio, 0 para Vénus, 1 para a Terra, 2 para Marte e assim sucessivamente. O
numero 3 corresponde ao cinturdo de asterdides entre as Orbitas de Marte e Jupiter. Na
época da publicacdo dessa lei, ainda ndo se conheciam os planetas ndo visiveis a olho

nu. A Tabela 3.5 mostra uma comparagado entre a Lei de Titius-Bdde e os valores atuais.

TABELA 3.5 — LEI DE TITIUS-BODE

Planeta n Lei de Titius-Bode Observado
Mercurio 1 0,4 0,387
Vénus 2 0,7 0,723
Terra 3 1,0 1,000
Marte 4 1,6 1,524
Asteroides 5 2,8

Jupiter 6 5,2 5,204
Saturno 7 10,0 9.582
Urano 8 19,6 19,201
Netuno 9 38.8 30,047
Plutao 10 77,2 39,24

Ainda ndo existe uma explicacdo para essa relacdo. Assim, ndo se sabe se ¢ uma simples
coincidéncia matematica ou se estda realmente ligada ao processo de

formacao/estabilidade do sistema solar.

3.5 A FORMACAO DO SISTEMA SOLAR

O Universo conhecido ¢ basicamente vazio. A matéria concentra-se em pequenas
regioes. Isto €, o Universo possui uma certa estrutura. Exatamente como o homem nao
ocupa uniformemente toda a superficie terrestre, a matéria ndo se distribui igualmente
no Universo. A matéria tende a se concentrar nas galaxias, como o homem tende a se

concentrar nas cidades - entenda o que sdo galdxias no Capitulo 6.
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A galaxia em que vivemos chama-se Via Lactea. As estrelas que formam a Via Lactea
formam a faixa esbranquicada, de aparéncia leitosa, que pode ser vista em noites
escuras de inverno. O Sol ¢ apenas uma das bilhdes de estrelas que existem na Via
Lactea. O planeta mais distante encontra-se muito mais perto que a estrela mais
proxima. Plutdo encontra-se a 4 horas-luz, enquanto que a estrela mais proxima esta a
mais de 4 anos-luz.

Em galéxias do tipo da nossa Via Lactea, que ¢ uma galaxia espiral (veja o que ¢ uma
galaxia e como sdo no Capitulo 6), existem nuvens de matéria na regido equatorial.
Essas nuvens ndo sdo como as da nossa atmosfera, que sdo basicamente compostas por
agua, mas aglomerados de gas e poeira. As estrelas, de modo geral, € 0 nosso sistema
solar, em particular, tiveram sua origem em uma nuvem desse tipo. Isto €, o Sol nasceu
e foi formado em uma dessas nuvens.

A composi¢do quimica dessa nuvem ¢ basicamente a mesma do Sol e do Universo,
preponderantemente hidrogénio. Os elementos mais pesados existem em uma
quantidade muito menor. A tendéncia ¢ que os elementos mais pesados sejam menos
abundantes que os elementos mais leves nos corpos celestes - excecao feita a alguns
corpos celestes, entre eles a Terra.

O modelo mais aceito atualmente para a formacdo do sistema solar considera que o
sistema solar como um todo (Sol, planetas, etc.) surgiu a partir de uma mesma nuvem de
gas e poeira: a Nebulosa Solar Primitiva. Em algum momento, essa nuvem comegou a
se contrair devido a autogravidade. O estopim de um processo desse tipo pode ter sido a
explosdao de uma estrela chamada supernova (leia sobre supernovas no Capitulo 5 sobre
estrelas). Essa explosdo fez com que o equilibrio gravitacional da nuvem acabasse, e
assim comecasse a sua contragdo. Poderiamos dizer que assim foi a concepgdo do
sistema solar. O colapso gravitacional pode ter ocorrido naturalmente, também.

Assim, o sistema solar em seu inicio, ha cerca de 4,6 bilhdes de anos atras, era muito
diferente do que ¢ hoje. Ele evoluiu, exatamente como os seres vivos evoluem ao longo
de sua vida, porém, de maneira completamente diversa.

Inicialmente, o Sol ndo era uma estrela exatamente como ¢ hoje, com fusdo de energia

em seu interior. Os planetas também ndo existiam. Existia apenas uma concentracao de
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massa central e um disco de matéria em torno dela. Enquanto a concentragdo de massa
central evoluia para o que € o nosso Sol atualmente, o disco estruturava em anéis. Eles
irlam transformar-se nos planetas. Um dos anéis ndo deu origem a um planeta, mas
continua até hoje como um anel. E o chamado cinturdo de asteroides, entre as 6rbitas de
Marte e Jupiter.

Como um anel de matéria em torno do Sol transforma-se em planeta? O gés e poeira
presente nesses anéis colidem e formam pequenos aglomerados de matéria, chamados
planetesimais. Esses planetesimais, por sua vez, também podem colidir e na colisdo
pode ocorrer liberag@o de calor. Esse calor pode ser usado para derreter os planetesimais
e assim "gruda-los".

Do colapso inicial da nuvem até o inicio da condensag@o dos planetas o intervalo de
tempo deve ser da ordem de 10 milhdes de anos. Até que o Sol se torne uma estrela
transcorrem-se 50 milhdes de anos. Para chegar ao estagio final de um sistema
planetério deve transcorrer 1 bilhdo de anos. O sistema solar deve ter cerca de 5 bilhdes
de anos de idade.

Toda a teoria exposta acima esta de acordo com as caracteristicas gerais do sistema
solar. Alguma delas sdo: (1) os planetas se encontram aproximadamente em um mesmo
plano que ¢ o plano equatorial do Sol; (2) as drbitas sdo quase circulares; (3) grande
parte das rotagdes € prograda.

A teoria de formacdo do sistema solar também nos fornece uma explicacdo para a
existéncia de dois grupos de planetas. Os planetas formaram-se a partir da aglutinagdo
de corpos menores. Nessa €poca, as temperaturas nas regioes proximas ao Sol, onde se
formaram os planetas interiores, eram altas o suficiente para que os elementos mais
leves nao pudessem estar na forma solida, e assim ndo poderiam se aglutinar para
formar corpos cada vez maiores. Isto €, apenas materiais pesados poderiam permanecer
solidos e formar os planetesimais. Ja para distancias maiores, mesmo os elementos leves
poderiam estar sob forma solida e, por serem mais abundantes, os planetas gigantes sao
formados basicamente por esses elementos.

E interessante notar que muito do que sabemos sobre a formacio do sistema solar é

corroborado pelo que observamos no Universo. Existem regides onde ocorre
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atualmente a formacao de estrelas, exatamente como aconteceu em nosso sistema solar.
Faca uma analogia com os seres humanos. Em uma festa, um dos convivas ¢ um jovem
de 20 anos. Porém entre todos os convidados vocé pode encontrar bebés, criangas,
adolescentes, adultos e idosos, todos a0 mesmo tempo. Isto €, vocé pode encontrar

pessoas mais jovens e mais velhas que aquele jovem de 20 anos.

Edge-On Protoplanetary Disk HST - WFPC2

Orion Nebula
PRC95-45¢c - ST Scl OPO - November 20, 1995
M. J. McCaughrean (MPIA), C. R. O’'Dell (Rice University), NASA

FIGURA 3.18 - UM DISCO PLANETARIO OBSERVADO NA REGIAO DE ORION PELO

HUBBLE SPACE TELESCOPE (STScI).

3.6 EXISTEM OUTROS SISTEMAS PLANETARIOS NO UNIVERSO?

Existe vida fora do planeta Terra? Dentro do sistema solar existe a possibilidade de
sondas colherem material de outros planetas ou satélites, que pode ser analisado com a
intencdo de descobrir indicios de vida. Por outro lado, os meteoritos podem trazer
material extraterrestre que em muitos casos € conservado sem alteragdo e também se

constitui em amostras para a investigacao de tracos de vida.
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Mas, como podemos investigar a existéncia de vida fora do sistema solar? A resposta
passa necessariamente pela deteccao de outros sistemas planetarios. Os tamanhos dos
planetas sdo tipicamente muito menores que os das estrelas e mais do que isso, eles sdo
muito menos luminosos. Por serem pouco brilhantes, pequenos e proximos da estrela, a
sua detecgdo direta ¢ longe de ser trivial. Existe, porém, algumas maneiras indiretas. Ja
vimos que, em um sistema bindrio, os corpos giram em torno do centro de massa do
sistema. Assim, caso exista um planeta de massa consideravel, poderiamos observar um
pequeno movimento de translacdo da estrela. Esse movimento pode ser detectado
através da analise das linhas espectrais de uma estrela ou da varia¢do do intervalo entre
pulsos de emissao, no caso de pulsares. Essa técnica ja permitiu a deteccao de alguns
planetas fora do sistema solar. A geometria da nuvem de poeira em volta de algumas
estrelas jovens, também sugere, de modo ainda mais indireto, a possivel existéncia de

planetas.”

* Consultem a se¢do de divulgagio da pagina das Divisdo de Astrofisica (http://www.das.inpe.br) para links, noticias,
e outras informagdes.
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4.1 INTRODUCAO

Do ponto de vista dos seres humanos a Terra e o Sol, ndo necessariamente nesta ordem,
sdo os astros mais importantes do sistema solar. O primeiro por se tratar de nossa
"casa", e o segundo por ser aquele que mantém a Terra um planeta bastante agradavel e
propicio para a existéncia da vida em suas diversas formas que conhecemos. Além
disso, aprendemos a conhecer o Sol desde a infancia como fonte de luz e calor intensos
que nos permite as primeiras percepgdes visuais a respeito do mundo que nos cerca.
Com o passar dos anos aprendemos a tirar proveito de sua luz e calor e a admirar sua
imponéncia no céu diurno, como fazemos com a Lua no céu noturno. Além disso, desde
os primoérdios da civilizagdo o homem aprendeu a admirar o Sol como o responsavel
pela existéncia e manutencao da vida na Terra e por isso mesmo, na maioria das culturas
antigas, o Sol era adorado como um Deus. O Sol ja foi chamado de Helios pelos gregos,

de Mitras pelos persas e de Ra pelos egipcios.

Entretanto, a despeito de aceitarmos a presenca do Sol no céu ndo deixamos de nos
perguntar de onde vem toda sua energia - luz e calor - que somos capazes de ver e
sentir, e que o caracteriza como uma estrela que ¢ a mais préxima da Terra. Por estar
relativamente proximo da Terra, ha milhares de anos o homem na Terra ja identificava
as principais caracteristicas do Sol, como por exemplo, as manchas solares escuras e as
regides mais brilhantes na superficie, além da rotagdo do disco solar. Mais
recentemente, com o advento de técnicas poderosas e avancadas, temos nos aproximado

de desvendar alguns de seus mistérios.

O Sol encontra-se a uma distancia média de 150 milhdes de quilometros da Terra. Esta
distancia eqiiivale a cerca de 8 minutos-luz. A Tabela 4.1 mostra um resumo das

principais caracteristicas do Sol.

O Sol encontra-se no centro geométrico e gravitacional do sistema solar. Em torno dele

orbitam todos os outros corpos, como planetas, asterdides e cometas.
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TABELA 4.1 - CARACTERISTICAS DO SOL.

1,989 x 10" kg

695.000 km

Raio Médio 109,2 raios terrestres
Densidade Média 1,41 g/em’
Densidade Central 162 g/cm’

Periodo de Rotacao Equatorial®

609 horas (~25 dias)

Velocidade de Escape

618,02 km/s

Distancia Média a Terra

149,6 milhoes de km

Luminosidade

3,83 x 10 ergs/s

Temperatura Média na Superficie

5.500° C

e O Sol apresenta rotagdo diferencial, isto €, o periodo de rotagdo depende da latitude.

Nas regides polares, a rotacdo dura cerca de 30 dias.

4.2 A ESTRUTURA DO SOL

O Sol pode ser dividido em interio solar e atmosfera solar. O interior ¢ composto de

Nucleo, Zona radiativa e Zona convectiva. A parte mais externa do Sol, referida de

atmosfera solar ¢ composta de 3 camadas: a fotosfera, a cromosfera e a coroa.

4.2.1 OINTERIORE A ENERGIA SOLAR

Nem todas as estrelas t€ém a mesma estrutura interna. Esta depende da massa da estrela.

Para o Sol, a estrutura interna ¢ composta de um nucleo, zona radiativa e um envelope

convectivo que pode chegar até a superficie. A Figura 4.1, mostra um esquema das

camadas do interior solar.
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'CONVECTIVA

CAMADA LIMITE
a T

ZONA
RADIATIVA

NUCLEO

FIGURA 4.1 - ESQUEMA REPRESENTANDO AS CAMADAS INTERNAS DO SOL:
NUCLEO, ZONA RADIATIVA E ZONA CONVECTIVA. O NUCLEO DO SOL ENCONTRA-
SE EM EQUILIBRIO RADIATIVO COBERTO POR UMA CAMADA ONDE OCORRE

CONVECCAO (FONTE: HTTP://SCIENCE.MSFC.NASA.GOV/SSL)

O Sol emite uma poténcia de 3,9 x 10°® W. Toda essa energia se origina de reacdes
nucleares que ocorrem no seu centro interior ¢ demora 10’ anos para ser transportada
pela zona radiativa e em seguida pela zona convectiva acima desta até atingir a

superficie, onde a temperatura ¢ aproximadamente 5.800 K.

O estudo cientifico das condi¢des fisicas no interior ¢ na atmosfera das estrelas nos
permitiram determinar seus processos de producao de energia. Sabemos que as estrelas
sdo gigantescas massas de géas (predominantemente hidrogénio) que se mantém coesas
pela propria forga gravitacional. Por este motivo, tanto a pressdo quanto a temperatura
do gas sdo altissimas no nucleo das estrelas. Por exemplo, a temperatura é da ordem de
dezenas a centenas de milhdes de graus (cerca de 15 milhdes de graus no caso do Sol).
A estas temperaturas e pressdes o gds encontra-se no estado ionizado - plasma -
estabelecendo um ambiente propicio para a ocorréncia de reagdes nucleares de fusdo
dos elementos mais leves (hidrogénio - e seus isotopos, deutério e tritio - e hélio).

Devido a alta pressdao no centro, o gas apresenta propriedades que podem ser melhor
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descritas no estado de fluido ao invés do estado gasoso. Da energia produzida pela fusao
dos elementos no nucleo das estrelas - em especial, o Sol - parte ¢ usada para manter as
condi¢des de temperatura e pressdo interna e parte ¢ emitida na forma de radiacdo que

escapa pela superficie iluminando e aquecendo os astros do espago interplanetario.

Observando-se a superficie solar com grande aumento pode-se ver graos semelhantes a
bolhas de 4gua em ebulicdo dentro de uma panela (Figura 4.2). No caso do Sol, sdo
bolhas de gas muito quente transportando a energia do interior para a superficie. No
envoltério abaixo da superficie, a energia ¢ transportada por conveccdo do gis. A
convecgdo ocorre devido a grande opacidade dessa camada a transferéncia de energia
pelo processo radiativo. Assim, as por¢des mais internas do gas, aquecidas pela radiagao
que vem do nucleo, expandem-se e sobem até a superficie, onde perdem energia e
esfriam. Ao esfriarem tornam-se mais densas e pesadas, tornando a descer. As células

de convecc¢do tém cerca de 5.000 km e se movimentam em escalas de 10 minutos.

FIGURA 4.2 - IMAGENS MOSTRANDO O FENOMENO DE GRANULACAO DA

FOTOSFERA SOLAR. (FONTE: HTTP://ASTRO.IF.UFRGS.BR/ESOL/ESOL.HTML)

4.2.2 A ATMOSFERA SOLAR

A atmosfera solar ¢ composta basicamente por 3 camadas: fotosfera - visivel a olho nu,

cromosfera acima da primeira, e coroa solar, a camada mais externa e ténue.

4-12


HTTP://ASTRO.IF.UFRGS.BR/ESOL/ESOL.HTML

4.2.2.1 FOTOSFERA

Trata-se da camada visivel do Sol. E uma estreita camada de cerca de 500 km de
espessura, 0 que equivale a cerca de meio milésimo do raio solar. E da fotosfera que
vem a maior parte da luz visivel. Entretanto, o gés desta camada nao ¢ totalmente
transparente, e devido a sua opacidade o interior solar ndo pode ser visto. A densidade é
de cerca de 10"-10" particulas por centimetro cubico. Além da granulagdo, nesta
camada, podem ser observadas manchas escuras que surgem e praticamente
desaparecem por completo em periodos regulares de cerca de 11 anos. A Figura 4.3

mostra exemplos de grupos de manchas solares observadas sobre o disco solar.

FIGURA 4.3 - DISCO SOLAR COM MANCHAS SOLARES. (FONTE:

HTTP://WWW.SPACEWEATHER.COM)

Essas manchas ja eram observadas pelos chineses milhares de anos antes de Cristo e
ficaram conhecidas como manchas solares. Entretanto, o estudo mais sistematico e
cientifico das manchas solares s6 comegou com o uso do telescopio, sendo observadas
(por projecdao da imagem do Sol) desde Galileo, ja em 1610. Como ficard claro mais

tarde, estdo relacionadas com o ciclo de atividade solar.

As manchas solares tendem a se formar em grupos (Figura 4.4) e sdo constituidas de

duas partes: a umbra, parte central mais escura, com temperaturas em torno de 3.800 K,
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€ a penumbra, regido um pouco mais clara e com estrutura radial em torno da umbra. A

Figura 4.5 mostra manchas solares onde pode-se identificar a umbra e a penumbra.

A presenca de manchas solares nos informa a respeito da existéncia de campos
magnéticos intensos na atmosfera solar. Uma vez que o campo magnético inibe o
processo convectivo, o transporte de energia nas manchas ¢ bem menor, e
consequentemente as manchas sdo significativamente mais frias emitindo bem menos
radiacdo que o restante da superficie solar. Por este motivo, devido ao contraste com a
superficie solar mais brilhante ¢ que as manchas aparecem escuras. Normalmente, as

manchas aparecem na superficie solar em grupos que evoluem em numero ¢ area total e

podem durar até 2 rotagdes solares.

FIGURA 4.4 - EXEMPLO DE GRUPO DE MANCHAS SOLARES. (FONTE:

HTTP://SCIENCE.MSFC.NASA.GOV/SSL)

UMBRA

PENUMBRA

FIGURA 4.5 - IMAGEM DE UMA MANCHA SOLAR. PODEM SER IDENTIFICADAS A

UMBRA E A PENUMBRA. (FONTE: HTTP://WWW.HAO.UCAR.EDU:80/PUBLIC)
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O ntimero de manchas presentes no disco solar estd diretamente relacionado ao nivel de
atividade do ciclo que ¢ explicado adiante. Observando-se um determinado grupo de
manchas ao longo de varios dias constata-se que o Sol possui rotacdo com um periodo
médio de 27 dias (possui rotacdo diferenciada de 25 dias no Equador e 30 dias nas
proximidades dos poélos). O escurecimento - opacidade - observado do limbo ¢ uma
informacao de que a temperatura cai com a altura na fotosfera (Figura 4.6) Esta camada
apresenta uma temperatura que vai de ~ 5.800 K na superficie solar até cerca de 4.200 K

na sua parte mais elevada, proximo a base da cromosfera.

FIGURA 4.6 - IMAGEM DO SOL EM LUZ BRANCA. PODE-SE OBSERVAR O

OBSCURECIMENTO DO LIMBO. (FONTE: HTTP://WWW.HAO.UCAR.EDU:80/PUBLIC)

4.2.2.2 CROMOSFERA

Estendendo-se até cerca de 10.000 km acima da fotosfera esta camada possui uma
temperatura de dezenas a centenas de milhares de graus. A densidade cai de 1-2 ordens
de grandeza relativamente a fotosfera. Esta camada pode ser vista observando-se o Sol
com um filtro especial na luz vermelha conhecido como H-alfa (correspondendo a
primeira linha da serie de Balmer do atomo de Hidrogénio) (Figura 4.7). Utilizando este
filtro pode-se distinguir as varias estruturas cromosféricas: proeminéncia, "praias"
brilhantes, filamentos, faculas, "plages" e espiculos (Figura 4.7). A fronteira
cromosfera-coroa ¢ conhecida como regido de transicdo, uma fina camada de poucas

centenas de quilometros na qual a temperatura se eleva dos valores cromosféricos até
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cerca de 1-2 milhdes de graus, ja na base da coroa. Enquanto isso, a densidade decresce
a valores de 10° -10* cm™, valores estes tipicos da coroa solar calma (caracteristica de

periodos de baixa atividade solar).

FIGURA 4.7 - IMAGEM DO SOL EM H-ALFA. PODE-SE IDENTIFICAR ESTRUTURAS
COMO: FILAMENTOS - ESCUROS, FACULAS - CLARAS - E ESPICULOS - NO LIMBO.

(FONTE: HTTP://WWW.HAO.UCAR.EDU:80/PUBLIC)

Com um filtro H-alfa pode-se identificar a cromosfera e distinguir as proeminéncias,
que sdo estruturas que se erguem do limbo ou formam nuvens escuras sobre o disco.

"Praias" brilhantes podem ser vistas sobre o disco associadas as manchas.

Qualquer nuvem de material visivel acima da superficie solar observada no H-alfa pode
ser chamada de proeminéncia. Quando observada no limbo aparece brilhante em
contraste ao céu escuro, quando observada no disco ¢ chamada por filamento escuro,
apresentando-se assim por possuir apenas 10% do brilho do disco solar em H-alfa.
Podem ser observadas em alguns pontos ao redor do disco escuro da Lua quando ocorre
o maximo de eclipses solares totais. As proeminéncias podem ser classificadas pela

forma como se apresentam cm:

1- Calmas (de longa duragdo): proeminéncias ou filamentos localizados em ou proximos

a regides ativas.
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2- Ativas (transitorias): proeminéncias geralmente associadas a "flare" no limbo ou

precipitacdo de arcadas.

A proeminéncia eruptiva esta entre os mais espetaculares eventos solares (Figuras 4.8 e

4.9), e ¢ responsavel por uma grande parcela das ejecdes de massa coronal - CME.

FIGURA 4.8 - PROEMINENCIA SOLAR OBSERVADA EM H-ALFA. (FONTE:

HTTP://SCIENCE.MSFC.NASA.GOV/SSL)

FIGURA. 4.9 - IMAGEM EM RAIOS-X DO SOL OBTIDA PELO SATELITE SKYLAB, EM
19 DE DEZEMBRO DE 1973. E MOSTRADA UMA DAS MAIS IMPRESSIONANTES
PROEMINENCIAS JA REGISTRADAS. (FONTE: LABORATORIO ESPACIAL SKYLAB -

NASA).

4-17


HTTP://SCIENCE.MSFC.NASA.GOV/SSL

Todos os "flares" estdo associados a filamentos, que normalmente desaparecem por
erupgdo para cima. Os filamentos grandes se formam gradualmente. O primeiro passo
ocorre quando uma regido ativa se rompe em duas regides unipolares. A seguir, as
linhas neutras que se formam do rompimento desta e outras regides ativas se unem para
produzir um filamento extenso. As vezes duram por varias rotagdes solares. Um
filamento tipico ¢ menor, dura por apenas uma rotagao solar e sofre ligeira alteragao de

forma quase todo dia. Além disso, podem ser usados para estimativas da rotacao solar.

Espiculos sdo pequenos jatos de matéria que se projetam em dire¢do a coroa solar, com
velocidades de cerca de 20 km/s a alturas de até 15.000 km. Estas estruturas, que
surgem em aglomerados semelhantes a placas de grama, s6 podem ser vistas quando se
observa a atmosfera solar - com um filtro H-alfa - em dire¢ao ao limbo (contorno) do
disco solar. Esses aglomerados normalmente aparecem na borda de estruturas
magnéticas, t€ém uma largura de aproximadamente 2.000 km e duracdo de cerca de 10

minutos, quando surgem novos conjuntos de espiculos.
4.2.2.3 CoORoOA

A coroa ¢ a parte mais externa da atmosfera solar e estende-se por milhdes de
quilémetros a partir do Sol. A coroa solar ¢ melhor observada durante os eclipses totais
do Sol, pois apesar de ter um brilho equivalente ao da lua cheia, ela fica obscurecida
quando a fotosfera ¢ visivel. Desta forma durante o eclipse, como o disco solar é

ocultado pela Lua, ¢ possivel observar e estudar a coroa (Figura 4.10).

FIGURA. 4.10- EXEMPLOS DE ECLIPSES SOLARES TOTAIS MOSTRANDO A COROA

(FONTE: HTTP://SUNEARTH.GSFC.NASA.GOV/ECLIPSE/ECLIPSE.HTML)
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A densidade desta camada ¢ de 2-3 ordens de grandeza mais baixa do que aquela da
cromosfera e sua temperatura ¢ de 1-2 milhdes de graus. Como a temperatura ¢é
extremamente alta, a coroa emite grande quantidade de raios-X. Além disso, a esta
temperatura o gas encontra-se na forma de plasma - gas ionizado - produzindo assim os
elétrons e ions que podem formar o chamado vento solar. Este vento se propaga por

todo o sistema solar e eventualmente atinge a Terra.

Nesta camada também sdo observadas as chamadas regides ativas, locais onde
temperatura e densidade sdo elevadas além de possuirem campos magnéticos intensos
(de centenas a poucos milhares de Gauss) distribuidos em formato de arcos com as

pontas - polos magnéticos - situados na fotosfera.

E' nas regides ativas que se observam os fendmenos conhecidos como explosdes
n " : se A : r s
("flares") solares que ocorrem com maior freqiiéncia nos periodos de maximo de

atividade do ciclo solar (explicado adiante).

4.3 CAMPOS MAGNETICOS DO SOL

No inicio de um ciclo de atividade, o campo magnético solar ¢ basicamente bipolar com
os polos, a principio, coincidentes com os polos heliograficos. Neste periodo, as linhas
do campo magnético solar seguem a direcdo de meridianos que atravessam o Sol do
polo norte até o polo Sul, ou vice-versa, passando perpendicularmente pelo Equador
solar. A partir dai, como a rotacdo diferencial do Sol no Equador ¢ mais rapida do que
nos polos, o gas que estd preso as linhas de campo as arrasta consigo causando uma
distor¢do em sua dire¢do a partir de médias latitudes em diregdo ao Equador. A cada
rotacdo, as linhas de campo vao sendo mais e mais arrastadas e distorcidas nas
proximidades do Equador, até que a densidade de linhas de campo torna-se muito
elevada e sua direcdo passa a ser praticamente paralela a linha equatorial solar. Nesse
periodo, comeca a ocorrer o afloramento das linhas de campo subsuperficial a superficie
em forma de arcos e a emergéncia desses arcos magnéticos a partir da superficie em
direcdo a cromosfera e coroa solares. A Figura 4.11 ilustra bem este processo durante

um ciclo de atividade solar.
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1. As manchas solares ocorrem em 2. Passado determinado tempo, 3. As linhas do campo magnético

funcao da modificagao das linhas do a velocidade de rotacdo mals elevada vio retorcendo-se cada vez mais até
campo magnético provocada peia dos gases no equador faz com que as o momento am gue a pressao
diferenga de velocidade de rotagd linhas de forga do T gnético ignética provoca sua erupgao.
dos gases, que é maior no equador se alarguem e sofram uma defi cd Na base das erupgoes formam-se

que nos polos, na superficie do Sol, as manchas solares.

FIGURA. 4.11- EVOLUCAO DO CAMPO MAGNETICO SOLAR DURANTE UM CICLO DE

ATIVIDADE (FONTE: REVISTA CIENCIA HOJE)

Passados cerca de 11 anos, o ciclo solar seguinte se inicia com as linhas de campo
novamente seguindo os meridianos da superficie terrestre, porém com sentido invertido
ao do ciclo solar anterior. Quando do inicio do proximo ciclo de atividade as linhas de
campo novamente inverterdo seu sentido, desta forma repetindo o mesmo sentido do
penultimo ciclo. E por este motivo que se costuma dizer que o periodo do ciclo
magnético solar ¢ de cerca de 22 anos, correpondendo ao intervalo de tempo de 2 ciclos

de atividade solar.

O campo magnético das chamadas regides ativas, associadas as manchas solares, se
estende para a atmosfera solar, cromosfera e coroa, assumindo uma forma caracteristica
de arco, na sua configura¢do mais simples, com seus extremos presos a superficie e
correspondendo as polaridades magnéticas opostas. Entretanto, na grande maioria dos
casos a geometria da configuragdo do campo magnético destas regides ¢ extremamente
complexa, envolvendo a interagdo de varios arcos de tamanhos e dinamica distintos. A
Figura 4.12 representa de forma esquematica a possivel geometria do campo magnético

de uma regido ativa evoluida.
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MDI/SOIl and EIT
MDI/SOI et EIT

FIGURA. 4.12- CONFIGURACAO DO CAMPO MAGNETICO DE UMA REGIAO ATIVA

SOLAR EM ESTAGIO EVOLUIDO (FONTE: EXPERIMENTO EIT, SATELITE SOHO)

E esta complexidade que propicia as condi¢cdes necessarias para a ocorréncia de
instabilidades que levam a liberacdo da energia armazenada no campo magnético
gerando o fendomeno conhecido como “flare”, associado a explosdo solar observada em

outras faixas de comprimentos de onda que nao o 6tico.

Na superficie as polaridades magnéticas das manchas se distribuem de forma
caracteristica com a mancha “precursora”, caracterizando uma polaridade magnética,
enquanto a mancha “seguidora”, possui a outra polaridade magnética. Entretanto, as
polaridades magnéticas das manchas “precursora” e “seguidora” sdao opostas nos
hemisférios norte e sul do Sol (vide Figura 4.13), invertendo suas polaridades a cada

ciclo de atividade.
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[Source: National Solar Observatory (H. Jones)

FIGURA. 4.13- (ESQUERDA) POLARIDADES DAS MANCHAS “PRECURSORA” E
“SEGUIDORA” DO CAMPO MAGNETICO DE REGIOES ATIVAS SOLARES NOS
HEMISFERIOS NORTE E SUL DO SOL DURANTE UM CICLO DE ATIVIDADE SOLAR.
(DIREITA) INVERSAO DAS POLARIDADES MAGNETICAS DAS MANCHAS
“PRECURSORA” E “SEGUIDORA” NO CICLO SEGUINTE DE ATIVIDADE (FONTE:

NATIONAL SOLAR OBSERVATORY)

4.4 REGIOES ATIVAS

Estas regides estao situadas no interior de configuracdes de campo magnético em forma
de ferradura ou arco, com linhas de fluxo magnético que se projetam pela cromosfera
até a coroa solar, cujas extremidades - pélos magnéticos norte e sul - estdo presas na
fotosfera associados as manchas, como se fosse um ima gigante. Devido a ac¢do destes
campos, € nas regides ativas que se observam os fendmenos conhecidos como explosdes
solares - "flare", que em portugués significa fulguracdo, historicamente devido as
observacdes pioneiras efetuadas na luz visivel. Estas explosdes ocorrem com freqiiéncia

muito maior nos periodos de maxima atividade do ciclo solar.
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4.5 CICLO DE ATIVIDADE SOLAR

A maioria das caracteristicas da emissdo solar esta diretamente relacionada a atividade
solar. O aspecto mais marcante da atividade ¢ o ciclo de 11 anos, periodo no qual o
niamero de manchas solares cresce e atinge um maximo, decrescendo em seguida. A

Figura 4.14 mostra a evolucao dos ciclos solares desde 1.600.

Estamos aproximadamente no méaximo do atual ciclo (ciclo 23) de atividade solar. No
inicio de um ciclo, as manchas pequenas surgem em numero reduzido em latitudes
solares mais elevadas, e vao se formando cada vez maiores e mais proximas ao equador
solar aumentando em namero, conforme o ciclo evolui em diregdo ao maximo de
atividade, decrescendo gradativamente quando o ciclo decai em direcdo ao fim (Figura

4.15).

Este periodo leva cerca de 11 anos em média. Entretanto, como uma mesma polaridade
magnética do Sol se repete sdmente a cada 2 ciclos de atividade, o ciclo magnético solar

¢ de cerca de 22 anos.

FIGURA 4.14 - DIAGRAMA DA EVOLUCAO DOS CICLOS SOLARES DESDE 1.600
(CENTRO). AS IMAGENS DO TOPO E DE BAIXO REPRESENTAM ASPECTOS DO DISCO
SOLAR EM DIFERENTES EPOCAS AO LONGO DE UM CICLO: DE 1980 A 1989.

(FONTE: HTTP://WWW.HAO.UCAR.EDU:80/PUBLIC)
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FIGURA 4.15 - "DIAGRAMA BORBOLETA" MOSTRANDO AS LATITUDES DE
SURGIMENTO DAS MANCHAS SOLARES AO LONGO DOS CICLOS SOLARES. (FONTE:

HTTP://WWW.HAO.UCAR.EDU:80/PUBLIC)

Durante o méaximo do ciclo também ocorre um grande aumento na ocorréncia de
fendomenos energéticos que ocorrem nas regides ativas associados as manchas. Estes
fenomenos sdo chamados de explosdes ou "flares" solares e estdo descritos em detalhes

a seguir.

A explosdo solar pode estar associada a "ejecdo de massa coronal" e também a

ocorréncia das chamadas tempestades magnéticas na Terra.

Outros efeitos importantes da atividade solar s3o os prejuizos causados em:
comunicagdes, sistemas de navegacdo, oOrbita de satélites, exploracdo de recursos
minerais, sistema de fornecimento de energia, oleodutos, sistemas bioldgicos e também
os danos das radia¢des ionizantes de origem solar que podem atingir missdes espaciais
tripuladas colocando em risco a vida dos astronautas pela exposi¢do a grande

quantidade de radiagao.
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4.6 EXPLOSOES (‘FLARES”) SOLARES

As explosdes solares foram observadas pela primeira vez, em 1 de Setembro de 1859,
por R. C. Carrington and R. Hodgson, enquanto eles observavam manchas solares. Estas
fendmenos caracterizam-se pela emissdo de grandes quantidades de energia (10* - 10>
erg), em intervalos de tempo relativamente curtos, variando de alguns segundos até

poucas horas, para os fendmenos mais intensos.

A energia cinética/térmica liberada ¢ proveniente da energia magnética armazenada na
atmosfera solar, no interior de locais conhecidos como regides ativas, como descrito
anteriormente. Toda essa energia, que nao chega a 10% de toda a energia emitida pelo
Sol durante 1 segundo, provoca o aquecimento e aceleracdo dos elétrons, protons e ions
mais pesados presentes nos locais de liberacao de energia e em sua vizinhanga proxima.
A interacdo das particulas energizadas com o meio ambiente provoca emissdo de
energia, na forma de radiagdo, que se distribui por grande parte do espectro
eletromagnético (ver capitulo 2 para referéncia), estendendo-se desde ondas de radio
quilométricas a raios-X e raios-gama, podendo produzir também a emissdo de particulas
(ions e elétrons) energéticos. Uma explosdo solar tipica produz uma quantidade de
energia equivalente a cerca de 40 bilhdes de vezes a energia da bomba atomica langada

em Hiroxima.

Uma explosdo solar também pode estar associada a expulsdo de grandes quantidades de
matéria a velocidades que variam de centenas a poucos milhares de quilémetros por
segundo. Este fenomeno ¢ conhecido como eje¢do de massa coronal - designado por

CME - e também pode ocorrer dissociado de qualquer explosao solar.

Algumas explosdes solares também estdo associadas a ocorréncia das chamadas
tempestades magnéticas na Terra. Quando muito intensas causam grande perturbagdo na
magnetosfera terrestre, podendo até mesmo causar um "blecaute". Uma explosdo solar
pode apresentar 3 fases distintas: 1) fase precursora, caracteriza o periodo em que a
liberagdo de energia ¢ ativada. Neste estdgio sdo emitidos raios-X moles; 2) fase
impulsiva, na qual as particulas - elétrons e protons - sdo energizados até energias acima
de 1 MeV - esta fase pode ser observada em cerca de 90% das explosdes - 3) fase de
decaimento onde um aumento e decaimento graduais em raios-X moles podem ser

observados.
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Nao ¢ possivel ver uma explosao solar olhando para o Sol. JAMAIS DEVEMOS
OLHAR DIRETAMENTE PARA O SOL. ISTO PODE CAUSAR CEGUEIRA E
DISTURBIOS DA VISAO TEMPORARIOS OU ATE PERMANENTES. Instrumentos
cientificos desenvolvidos para esta finalidade sdo utilizados para registrar as
caracteristicas da radiagdo emitida durante uma explosdo solar. Radiotelescopios e
telescopios Opticos sao utilizados para as observagdes em solo terrestre. Enquanto isso,
a observacgado das emissdes em ultravioleta, raios-X e raios-gama sé € possivel através de
instrumentos especificos a bordo de satélites no espaco. Isto porque as faixas de alta e
media atmosfera bloqueiam a passagem destes comprimentos de onda até a superficie

terrestre.

4.7 EJECOES DE MASSA CORONAL (CME)

Como o proprio nome diz, sdo grandes quantidades de matéria (10" - 10'° g),
entremeadas de linhas de campo magnetico, que sdo expulsas do Sol durante um
periodo de varias horas, formando uma enorme erupcao que se expande para o espago
exterior a velocidades de varias centenas a poucos milhares de km/s (Figura 4.16). Os
CME sao acelerados conforme vao se movendo para o espago exterior. As primeiras
evidencias deste tipo de evento dinamico foram obtidas a partir das observagdes de um

coronografo a bordo do satelite OSO-7, durante o periodo de 1971 a 1973.

Ainda ndo se sabe qual a causa destes fendmenos, e também ndo estd certo de onde se
originam. Mais de metade destes fendmenos encontram-se associados a proeminéncias
eruptivas. O restante que acompanha os "flares" costuma aparecer na forma de "surges"
ou "sprays". Entretanto, em ambos 0s casos existe associacdo com instabilidades em
proeminéncias. Alem disso, tambem podem ocorrer na ausencia de "flares" ou
proeminéncias eruptivas. A frequencia dos CME varia com o ciclo de atividade solar,
podendo ser observado cerca de um evento por semana, no minimo do ciclo, enquanto
que podem ocorrer ate 2-3 eventos por dia nos periodos do maximo de atividade do
ciclo. Sua morfologia varia desde um formato aproximado de jato ate um halo (arco),
que pode circundar todo o disco solar (360°) em casos extremos. A maioria dos CME
produzem ondas de choque que, quando se propagam em direcdo a Terra, percorrem a

distancia a partir do Sol em cerca de 2 dias.
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FIGURA 4.16 - SEQUENCIA DE IMAGENS MOSTRANDO A OCORRENCIA DE UMA

CME. (FONTE: HTTP://WWW.HAO.UCAR.EDU:80/PUBLIC)

A Figura 4.17 mostra uma comparagao das dimensdes de uma CME.

- .

~ Terra para
ascala

FIGURA 4.17 - ILUSTRACAO DAS DIMENSOES DE UMA CME EM COMPARACAO COM

O TAMANHO DA TERRA. (FONTE: HTTP://ASTRO.IF.UFRGS.BR/ESOL/ESOL.HTML)
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Os CME podem quebrar o fluxo do vento solar - explicado a seguir - e produzir
perturbagoes que atingem a Terra as vezes com resultados perigosos € nocivos as
atividades humanas. Este fenomeno, em conjunto com os "flares" solares afeta
diretamente o chamado "clima espacial". Atualmente, o experimento "Large Angle and
Spectroscopic Coronograph (LASCO)", a bordo do satelite "Solar Heliopheric
Observatory (SOHO)", observa o Sol para registro de CMEs diariamente.

4.8 RELACOES SOLARES-TERRESTRES

Os fendmenos associados a atividade solar estdo mais estreitamente relacionados com
alguns fendmenos que ocorrem na Terra do que podemos imaginar. Tal como os
"flares", o estudo dos CME também tem implicacdes importantes para a compreensao e
a previsao dos efeitos da atividade solar na Terra e espaco. Quando um CME atinge a
Terra pode gerar uma tempestade geomagnética cujos efeitos vao desde danos nas
comunicagdes via satelite ate a producao de "blecautes". Além disso, as ondas de
choque produzidas pelos CME, na sua interagdo com o meio interplanetario, geram
particulas energéticas que podem danificar equipamentos eletronicos e irradiar os
astronautas de missdes tripuladas no espaco com doses excessivas de radiagdes
ionizantes. Isto ocorre porque no espago nao existem a magnetosfera e as camadas
protetoras da atmosfera terrestre que absorvem e espalham a quase totalidade dessas
radiagdes originadas fora da Terra. Por sua vez, os "flares" solares ionizam diretamente

a ionosfera terrestre e também liberam particulas energéticas no espago.

Portanto, ¢ necessario um maior conhecimento dos fenomenos de CME e "flares" para

se entender melhor e prever o "clima espacial” e os efeitos da atividade solar na Terra.

4.9 VENTO SOLAR

Trata-se de um fluxo de elétrons e ions positivos que sdo expulsos da coroa solar em
alta velocidade (cerca de 600 km/s) e propagam-se pelo meio interplanetario. Estas
particulas se originam dos chamados buracos coronais e escapam do Sol para o espaco
através das linhas abertas do campo magnético. Eventualmente, este vento atinge e

interage com a Terra causando tanto o fendémeno conhecido como aurora - quando
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interagindo com os gases da alta atmosfera - quanto perturbagdes no campo magnético -
quando interagindo com a magnetosfera terrestre. O vento solar quando interage com a
magnetosfera terrestre causa sua deformacao na direcao da linha Sol-Terra, tanto no
espaco entre o Sol e a Terra como na direcao do espaco exterior, como pode ser visto

na Figura 4.18.

FIGURA 4.18 - VENTO SOLAR E SUA INTERACAO COM A MAGNETOSFERA
TERRESTRE. A ACAO DO VENTO SOLAR PRESSIONA A MAGNETOSFERA EM DIRECAO

AO ESPACO EXTERIOR.

Quando as particulas energéticas emitidas pelo Sol interagem com os gases da alta
atmosfera terrestre, nas proximidades das regides polares da magnetosfera terrestre,
ionizam os atomos desses gases. Os ions e elétrons desses atomos ionizados, por sua
vez, se recombinam para formar um atomo neutro. No momento em que isto acontece ¢
emitida uma luz de cor caracteristica do 4&tomo que estd se recombinando, e que também
depende da energia das particulas que provocaram a ionizagdo daquele atomo. Como a
atmosfera terrestre € composta por varios gases e a energia das particulas incidentes nao
¢ fixa pode-se observar luz de véarias cores e com diversos padrdes difusos. Este
fendmeno ¢ chamado de aurora (dois exemplos na Figura 4.19). Ocorre em altas
latitudes terrestres podendo ser observado a olho nu, com as designagdes de boreal, no

hemisfério norte, e austral, no hemisfério sul.
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FIGURA 4.19 - EXEMPLOS DE FOTOS DE AURORAS OBTIDAS EM ALTAS

LATITUDES. NA FIGURA SUPERIOR E MOSTRADA UMA AURORA OBSERVADA EM
20/03/01, ENQUANTO NA INFERIOR OUTRA AURORA OCORRIDA EM 17/04/01.

(FONTE: HTTP://WWW.SPACEWEATHER.COM).
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4.10 IMPORTANCIA DAS PESQUISAS CIENTIFICAS SOBRE O SOL

As atividades humanas estdo cada vez mais dependentes de alta tecnologia. Por sua vez,
os produtos dessa alta tecnologia sdo extremamente sensiveis a atividade solar e seus
efeitos associados que podem atingir a Terra. Logo, as atividades humanas sio direta ou
indiretamente perturbadas pelos efeitos da atividade solar. Entdo, por questdo de
seguranga, saude e manutencdo das atividades humanas, ¢ muito importante a
investigacdo cientifica das origens dos fenomenos solares explosivos e da atividade
solar, e seus possiveis efeitos na Terra com o intuito de minimizar os prejuizos que

causam nas atividades humanas.
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5.1 INTRODUCAO

Vamos comecgar 0 nosso estudo por uma inspecdo mais ou menos superficial na
“floresta” de estrelas que vemos nos céus. A primeira coisa que notamos € que elas séo
fontes de luz muito mais fracas que o Sol. A segunda coisa é que suas cores aparentes
séo variaveis, desde um branco azulado da maioria, até 0 um amarelo avermelhado, um
pouco mais raro. Ha ainda um terceiro aspecto, embora este ja ndo seja muito 6bvio a
olho nu: é que a maioria das estrelas agrupam-se em pequenas familias de dois, trés ou
mais membros. Um bom exemplo disto é a estrela Alfa do Centauro, a estrela mais
proxima de nos, que na verdade é um sistema triplo de estrelas. Outro é o grupo de 7
estrelas que formam as Pléiades, discutido mais adiante’. Na verdade quase metade das
estrelas fazem parte de sistemas duplos, de apenas dois membros, chamados estrelas
binarias. A maioria destas estrelas duplas, embora vivam juntas, distam entre si varias
unidades astronémicas (uma unidade astronémica, UA, € a distancias da Terra ao Sol;
veja o Cap. 1), movendo-se uma em torno da outra com periodos de varios anos.
Existem no entanto estrelas binarias cuja separacdo € muito menor e que se
movimentam com periodos de apenas algumas horas! Estas estrelas estdo tdo proximas
uma da outra que sdo capazes de trocar entre si seu material envoltério. Muitas vezes
esta troca ocorre de maneira um pouco violenta, e entdo podem acontecer explosdes
locais que expulsam a matéria para longe do sistema. Em outros sistemas binarios, onde
acontece que uma das componentes seja uma estrela muito compacta e densa, o material
da companheira flui mais calmamente, formando um disco luminoso em torno da estrela

compacta.

A distancia média que separa estrelas vizinhas (ignorando os sistemas binarios) é de
cerca de 4 anos-luz. Esta distancia equivale a 253.000 unidades astronémicas ou a 27
milhdes de vezes o didametro do Sol: o espaco entre as estrelas € imenso, comparado

com o tamanho das estrelas, ou mesmo do Sistema Solar.

! Mas ndo confunda estes grupos estelares de que falamos aqui, com as constelagBes tradicionais. Estas, na sua
grandissima maioria, ndo passam de configuracdes aparentes de estrelas, sem nenhuma relagdo entre si (veja o Cap.
1).
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5.2 ACORE OBRILHO DAS ESTRELAS

Assim como o Sol, as estrelas sdo bolas de gas muito quente que emitem sua radiagdo
para o espaco. Ha duas propriedades das estrelas que sdo de interesse imediato: a sua cor
e o seu brilho. A cor de uma estrela é determinada pela temperatura em que se encontra
a sua superficie? , enquanto que o seu brilho é determinado pela quantidade de luz que
ela irradia por segundo, através de toda a sua superficie. Podemos construir um

diagrama de cor versus brilho das estrelas, como na Figura 5.1, onde cada ponto indica o

brilho e a cor de uma determinada estrela. Um diagrama deste tipo é conhecido como

diagrama de Hertzprung-Russel (HR).

O Sol tem uma cor intermediaria amarelo-claro. A sua temperatura na superficie é de
cerca de 5 800 K (graus Kelvin®). Uma grande parte das estrelas é parecida com o Sol,
com cores e tamanhos comparaveis. Outras estrelas sdo bem maiores e vermelhas: séo
as estrelas gigantes vermelhas, cuja temperatura na superficie é da ordem de 3 000 K.
H4 ainda estrelas de cor branca e tamanho muito pequeno, quase tdo pequenas quanto a
Terra: sdo as estrelas ands brancas, que tem temperaturas superficiais da ordem de
10000 K.

O brilho* de uma estrela é a taxa com que a sua energia luminosa é emitida. O brilho de
uma estrela depende somente da sua temperatura superficial e da area total de sua
superficie. As estrelas gigantes vermelhas, de temperaturas relativamente baixas, tem
uma grande area superficial, por isso sdo estrelas brilhantes, luminosas. A estrela
Betelgeuse, na constelacdo de Orion, € um bom exemplo de uma estrela gigante
vermelha. Ja as estrelas ands brancas tem altas temperaturas superficiais mas, por serem
muito pequenas, tem areas superficiais também muito pequenas e S0 muito pouco

brilhantes: impossivel enxergar qualquer uma delas a olho nu! No diagrama H-R da

2 Quanto mais quente for um objeto, mais azul seré a radiagio por ele emitida. Esta lei da fisica foi estabelecida
em 1898 por Wilhem Wien. Podemos vé-la em funcionamento, observando a cor da chama de um fogéo de cozinha:
uma chama bem azulada indica uma chama quente, enquanto que uma chama mais avermelhada indica uma chama
mais fria.

% Para obter a temperatura em graus Celsius (°C), subtraia 273 do valor em graus Kelvin. A temperatura da superficie
do Sol portanto é 5 527 °C.

* Neste capitulo estaremos sempre falando do brilho absoluto da estrela, diferente do seu brilho aparente o qual varia
conforme a distancia em que ela se encontra — veja o Cap. 2 a este respeito.
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Figura 5.1 nos desenhamos também as linhas tracejadas que indicam os lugares onde
devem cair as estrelas de mesmo raio®: é facil ver quéo correto foi batizar de Super-

gigante uma estrela como Betelgeuse.
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FIGURA 5.1 - O DIAGRAMA H-R, QUE MOSTRA COMO AS ESTRELAS SE DISTRIBUEM
CONFORME SUA COR (TEMPERATURA) E BRILHO (LUMINOSIDADE). AS LINHAS
TRACEJADAS INDICAM COMO SE POSICIONAM AS ESTRELAS DE MESMO TAMANHO
FisICO (1. E, MESMO RAIO). AS ESTRELAS “ANAS” SITUAM-SE NAS REGIOES
INFERIORES DO GRAFICO E AS “GIGANTES” NAS REGIOES SUPERIORES. ALGUMAS
ESTRELAS CONHECIDAS FORAM DESTACADAS COM SIMBOLOS INDICANDO O SEU

TAMANHO RELATIVO (SEM SEGUIR NENHUMA ESCALA VERDADEIRA).

Muitas vezes nds estamos interessados na quantidade total de radiagdo® emitida por

segundo pela estrela. Uma parte desta radiacdo pode nem ser detectavel pelos nossos

® Medidos com relagéo ao raio do Sol, simbolizado por R, (Rg =696.000 km)
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olhos. Neste caso, no lugar de falar de brilho para a radiacédo total (visivel e invisivel),
falamos da luminosidade da estrela. A luminosidade de uma estrela é a poténcia que ela
é capaz de gerar no seu interior, em geral através de reacfes nucleares de fusdo (ao
contrario dos reatores de energia do tipo dos instalados em Angra dos Reis, aonde as
reacdes nucleares sdo de fissdo — adiante discutiremos isso). A luminosidade do Sol €
3,8x10%° Watts, valor que simbolizamos por L. Para as outras estrelas, preferimos
medir suas luminosidades com referéncia a luminosidade do Sol: a estrela Betelgeuse,
por exemplo, tem luminosidade de 10* L, , quer dizer, ela € 10 000 vezes mais luminosa
que o Sol. No diagrama H-R da Figura 5.1, o brilho das estrelas esta expresso em termos

da sua luminosidade, enquanto a cor estad em termos da sua temperatura superficial.
5.2.1 A SEQUENCIA PRINCIPAL DE ESTRELAS

Quando examinamos como se distribuem os pontos correspondentes as estrelas no
diagrama H-R (Figura 5.1), algo notdvel aparece: os pontos ndo se distribuem
aleatoriamente por todo o diagrama. Ao contrario, eles tendem a se concentrar em
algumas regides definidas. A maioria das estrelas, incluindo o nosso Sol, ficam numa
faixa que corre mais ou menos diagonalmente pelo diagrama. Esta faixa é denominada
Sequéncia Principal, e as estrelas que ai se localizam sdo chamadas de estrelas da
Sequéncia Principal. Aqui, as estrelas mais vermelhas - mais frias superficialmente —
sdo as menos luminosas, enquanto que as estrelas mais azuis - mais quentes - sdo as

mais luminosas.

As massas das estrelas pode variar bastante. Na sequéncia principal, as estrelas que tém

maior massa sdo as mais brilhantes e, portanto, mais azuis e mais quentes

superficialmente. Ao contrario, as estrelas de menor massa sdo as menos brilhantes e,
portanto, mais vermelhas e mais frias. As massas das estrelas na sequéncia principal
variam bastante. Uma fracdo consideravel de estrelas tem massas entre 0,1vezes a 10

vezes a massa do Sol’, mas a maior parte tem massas da ordem de 0,8 M, , ou pouco

® Radiacéo eletromagnética ! Recorde das licdes do capitulo 2: a luz que vemos é uma forma de radiacéo
eletromagnética, assim como o sdo as ondas de radio ou os raios-X.

" simbolizado por M - M, = 2x10* gramas.
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menor: sdo as ands-vermelhas, muitas vezes encontradas como companheiras invisiveis
de estrelas normais. Mas existem também algumas estrelas cujas massas podem chegar
até a 60 M. Essas estrelas sao 10 milhdes de vezes mais brilhantes que o Sol: se Alfa
do Centauro fosse uma delas, brilharia no nosso céu tanto quanto a Lua cheial As
estrelas da sequéncia principal também nunca sdo muito grandes: 0s seus raios variam

de 0,001 até 25 vezes o raio do Sol, no caso das estrelas mais brilhantes.

Todas as estrelas da sequéncia principal produzem a energia que irradiam através de
reacOes nucleares muito semelhantes aquelas que ocorrem durante a explosdo de uma
bomba-H: convertendo nucleos de hidrogénio em nucleos de hélio. Cerca de 80% da
massa destas estrelas esta na forma de hidrogénio, de modo que fica claro que elas tem
combustivel para passar muito tempo na sequéncia principal. As de maior massa, porque
sdo mais brilhantes, devem passar um tempo menor: como sua luminosidade é
desproporcionalmente maior, elas devem “queimar” seu hidrogénio mais rapidamente

que as estrelas com massa menor.

Quando o “combustivel” hidrogénio comeca a faltar no centro das estrelas da sequéncia
principal, elas comegam a sair da sequéncia principal. O seu destino entdo serd o de se

expandirem e se transformarem em estrelas gigantes vermelhas.
5.2.2 ACIMA DA SEQUENCIA PRINCIPAL

No diagrama H-R, acima da sequéncia principal, encontramos as estrelas gigantes
vermelhas. Estas estrelas sdo esferas distendidas de gas — algumas vezes chegam a ser
maiores que a Orbita da Terra em torno do Sol - frias e luminosas. Embora a sua
temperatura superficial seja baixa, as suas areas superficiais sdo tdo grandes que fazem
com que elas tenham altissimas luminosidades, de centenas a milhares de vezes

superiores a do Sol.

As gigantes vermelhas séo estrelas que ja esgotaram boa parte de suas reservas de
hidrogénio: como, entdo, podem emitir tanta energia para serem assim luminosas ?
Estas estrelas deixaram a sequéncia principal e agora as suas regides centrais estdo se
contraindo, na busca de fontes alternativas de energia nuclear. Nesta contracdo, uma

parte da energia potencial gravitacional contida na estrela é liberada. E esta
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energia que prové a sua luminosidade. Mas isto somente por curtos periodos, até que
outros “combustiveis” nucleares possam entrar em “igni¢do”. Adiante iremos rever estas

questdes com maiores detalhes.

5.2.3 ABAIXO DA SEQUENCIA PRINCIPAL

Abaixo da sequéncia principal encontram-se as estrelas anas-brancas. Estas estrelas tem
aproximadamente o tamanho da Terra, embora sua massa seja da ordem da massa do
Sol. S&o, portanto, estrelas muito densas. Como elas sdo pequenas, embora tenham altas

temperaturas superficiais, ndo sdo muito luminosas.

As ands-brancas sdo o ultimo estagio da evolucdo de muitas estrelas. Nesta fase a sua
luminosidade é unicamente devida a energia térmica ou seja, calor, ainda disponivel: a
estrela se esfria lentamente. Mais de 10% das estrelas na nossa vizinhanca sdo anas-
brancas, mas elas sdo muito dificeis de serem vistas, dada a sua fraca luminosidade.

Nem todas as estrelas, no entanto, terminam suas carreiras como anas-brancas. Algumas

tornam-se estrelas de neutrons, e outras ainda transformam-se em buracos negros.

524 ASESTRELAS VARIAVEIS

A maioria das estrelas tém brilho praticamente constante no tempo. Ocorrem sempre
pequenas variacOes, erraticas, em geral imperceptiveis a olho nu. Isto sem contar, €
claro, com a lenta — lentissima - variacdo de brilho devido ao fato que as estrelas
evoluem, mudando lentamente de posicdo no diagrama HR. Mas isto sO seria notavel
em escalas de tempo de 10.000 ou 100.000 anos ! Contudo, em certas fases da vida
estelar a evolucdo pode muito mais rapida e entdo as variacdes de brilhos podem vir a

ser mesmo espetaculares. Mais adiante voltaremos a isto.

Existe também uma minoria de estrelas cujo brilho varia periodicamente, aumentando e
diminuindo em escalas de meses , dias ou mesmo em escala de horas. Estas estrelas séo
chamadas de estrelas variaveis. Na verdade, mais de 25% de todas as estrelas variaveis
ndo tem de fato o seu brilho varidvel: sdo na realidade sistemas binarios eclipsantes, nos

quais a aparente variacdo do brilho se deve ao fato de uma das estrelas componentes
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eclipsar a outra, ao passar pela sua frente.

As estrelas variaveis “de fato” sdo estrelas que periodicamente se expandem e se
contraem, pulsando tanto em brilho como em tamanho. Por isso sdo também
denominadas estrelas pulsantes. Uma importante classe de estrelas pulsantes séo as
estrelas conhecidas como cefeidas. Sdo estrelas que se encontram acima da sequéncia
principal, com brilhos de 100 a 10 000 vezes o do Sol. Tém cores ligeiramente mais
avermelhadas que o Sol. Seus periodos de pulsacéo variam entre 3 a 50 dias, e em cada
pulsacdo seus brilhos podem variar de até 5 vezes em rela¢do ao seu brilho médio. As
cefeidas sdo estrelas de massa maior que o Sol e que ja evoluiram além do estagio de
gigantes vermelhas. Elas oscilam porque assim podem liberar mais facilmente a

radiacdo aprisionada no seu interior.

As cefeidas sdo também importantes porque podem ser usadas como indicadores de
distancia. Acontece que o periodo de pulsacdo de uma cefeida esta relacionado com o
seu brilho média: quanto maior este, maior sera o periodo. Entdo, se medirmos o
periodo de uma cefeida, coisa relativamente facil de fazer, poderemos calcular a sua
luminosidade. Comparando esta com o brilho aparente da estrela, podemos calcular a
sua distancia. E bom lembrar que a medida de distancias, sobretudo as mais longinquas,
é uma das tarefas mais dificeis na astronomia. Por causa disto, uma das missdes mais
importantes do telescdpio espacial Hubble foi medir os periodos de estrelas cefeidas
pertencentes as galaxias mais proximas de nos: assim, conseguiu-se medir a distancia

destas galaxias, coisa impossivel até entdo.

5.3 O INTERIOR DAS ESTRELAS

5.3.1 ASESFERAS DE GAS QUENTE

As estrelas sdo enormes bolas de gas muito quente e de radiacdo eletromagnética, que
irradiam energia no espaco interestelar. Esta energia, que é emitida na superficie da
estrela, é produzida no seu interior mais profundo, sendo lentamente difundida por toda

a estrela até escapar pela sua superficie. Todos nos sabemos que o calor, isto €, a energia
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térmica, sempre flui das regides quentes para as regides frias. Isto implica que o centro
da estrela deve ser muito mais quente que a sua superficie. Na verdade, a temperatura
central das estrelas é estupidamente grande. No Sol, por exemplo, a temperatura central
deve atingir os 15x10° K, quer dizer, algo como 2.500 vezes maior que a sua
temperatura na superficie. Na sequéncia principal, a temperatura central das estrelas
varia de maneira aproximadamente proporcional a massa da estrela: uma estrela de
60M_ da sequéncia principal dever ter entdo uma temperatura central da ordem de

60X T central do sol = 900x10° K, quase 1 bilh&o de graus !!!

As estrelas sdo bolas de gas quente auto-gravitantes : essa palavra significa que a estrela
é mantida coesa por causa da acao das forgas gravitacionais geradas por ela prépria, isto
€, por sua prépria massa. Imagine um pedacinho da estrela a uma certa distancia do
centro da estrela: a forca de gravidade produzida pelo resto da massa da estrela interior
a posicao do nosso pedacinho € que produz o seu peso, que o puxa em direcdo ao centro
da estrela. O peso do nosso pedacinho tem que ser contrabalancado por uma outra forga,
sendo ele cairia em direcdo ao centro e, como ele, o restante da estrela, que assim iria
colapsar. Esta forca € exercida pela pressdo do gas quente que constitui o interior da
estrela®. Se, numa fantasia, fosse possivel “desligar” a presséo do gas no interior do Sol,

bastaria 1 hora para ele colapsar e se transformar num buraco negro.

O balanco entre a pressdo do gas (na verdade a diferenca, ou gradiente, de pressdo) e a
gravitacdo é facil de ser entendido. Considere no interior da estrela uma camada esférica
imaginaria, feita do gas contido entre as suas duas superficies, tal como na Figura 5.2.

Do lado da superficie interna da camada, a pressao do gas da estrela empurra a camada
para fora, enquanto que na superficie externa, o gas da estrela pressiona a camada para
dentro. Como a estrela esta em equilibrio, a camada ndo se move: sera o proprio peso da
camada que ird contrabalancar a diferenca entre as pressdes externa e interna, de modo

que:

Diferenca de pressdes = peso da camada °

8 Além do gés, o campo de radiacéo eletromagnética também exerce uma pressio que contribue significativamente
para o equilibrio da estrela.

® Mais corretamente esta equacao deveria ser escrita assim: Pi*Aint - Pext™Aext = PeS0 da camada, sendo Py € Piy as
pressdes externa e interna respectiva e A € Ajy S areas externa e interna, respectivamente, da camada.
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Esta expressao é conhecida como equacao de equilibrio hidrostatico. A estrela pode ser
imaginada como constituida por um grande nimero de camadas esféricas concéntricas,
de modo que, a medida que vamos prosseguindo em direcdo ao centro, a pressdo do gas
cresce ao passarmos de uma camada para outra. No centro, a pressao atinge o seu valor
maximo. Nas regides centrais das estrelas a presséo do gas atinge valores
fantasticamente grandes: no centro do Sol ela é de 10" atm (100 bilhdes de
atmosferas), o que equivaleria, na Terra, a uma coluna pesando 100 milhGes de

toneladas, cuja base fosse uma moedinha de 1 centavo!

Pressio externa

Pressio interna

T

!
centro da estrela

pressao interna - pressho externa =

= diferenga de pressdes =

= peso da camada

FIGURA 5.2

5.3.2 POR QUE AS TEMPERATURAS SAO TAO ALTAS ?

A densidade média de massa do Sol é cerca de 1,4 g/cm® (gramas por centimetro
cabico), isto é, 1,4 vezes a densidade da 4gua. No entanto, a densidade no centro do Sol
é mais de 100 vezes maior, aproximadamente 150 g/cm®. N&o existe nada parecido no
mundo das substancias sélidas ou liquidas: nenhum solido ou liquido pode existir a
estas densidades, suportando as enormes pressdes que prevaleceriam. Na verdade, a
Unica forma de matéria possivel no Sol (e nas estrelas em geral), é a forma gasosa, a

temperaturas extremamente altas.

A pressdo de um gas é proporcional ao produto da sua temperatura pela sua

5-15



densidade. Resulta, entdo, que para termos altas pressdes necessitamos altas
temperaturas. Esta € a razdo das altas temperaturas no interior das estrelas: a
necessidade de grandes pressdes que equilibrem a forca de gravidade produzida pela

enorme quantidade de massa que as estrelas contém.

Um gés a temperaturas de milhdes de graus ndo se parece em nada com aqueles que
estamos familiarizados (p. ex., a atmosfera em que vivemos). Os 4&tomos se movem a
altissimas velocidades, centenas de quilémetros por segundo ° . Quando eles colidem
uns com 0s outros — e isto acontece com frequéncia nestes meios tdo densos — a
interacdo € tdo violenta que todos os elétrons sdo arrancados e os atomos tornam-se
completamente ionizados. O gas entdo consiste, de fato, de nicleos atémicos e elétrons
movendo-se independentemente. A radiacdo que € produzida neste gas quente e denso €
constituida de raios X intensos, e ndo daquela radiacdo luminosa que escapa da
superficie relativamente fria da estrela. No entanto, cada féton de raios X do interior
estelar viaja em média somente cerca de 0,0001 cm, antes de ser capturado ou desviado

por algum nucleo ou elétron do gés.

Isto explica porque as estrelas, ao contrario dos planetas, sdo intrinsecamente luminosas.
No seu interior elas sdo extremamente quentes devido as altas pressdes necessarias para
contrabalancar a gravidade. E a radiacio produzida por este gas quente, lentamente
escapando em direcdo a superficie, que é responsavel pela luminosidade da estrela. As
reacOes nucleares que ocorrem no seu interior compensam esta perda de energia, de
modo que a estrela pode se manter luminosa por grandes periodos de tempo. Assim, em
Gltima andlise, as estrelas sdo intrinsecamente luminosas por causa das enormes massas

que contém (e ndo por causa da energia nuclear produzida no seu interior).
5.3.3 CONVECCAO E ONDAS SONORAS NAS ESTRELAS

A radiacdo que € produzida originalmente nas regides centrais das estrelas esta sendo

constantemente desviada, ou entdo absorvida e reemitida, pelas particulas (nucleos +

10) A velocidade média das particulas de um gés varia aproximadamente com a raiz quadrada da sua temperatura
(mais exatamente, com [T /m, onde m, é a massa da particula). Na nossa atmosfera, a temperaturas de 27°C = 300

K, as moléculas de oxigénio tem velocidades médias de aproximadamente 0,5 km/s
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elétrons) do gas*’. Estes processos dificultam, ou mesmo bloqueiam, o fluxo da radiacéo
em direcdo a superficie (como na Figura 5.3). Esta resisténcia ao fluxo da radiacao é
chamada de opacidade. Quando a opacidade € alta, como muitas vezes acontece, 0 gas
bloqueia a radiagdo e entdo o transporte de calor das regides de alta temperatura em
direcdo a superficie tem que ser feito por convecgdo: 0 gas se pde em movimento
formando correntes ascendentes quentes e correntes descendentes frias, carregando para
cima a energia termica do interior. No Sol, as partes mais externas tem opacidade muito
alta, o que faz que a radiacdo proveniente do interior ndo consiga se difundir atraves
delas. Em consequéncia as camadas mais externas do Sol, chamadas de envoltdria,
entram num estado de convecgdo parecido com o de uma chaleira em ebulicdo. E desta
forma que a energia, que havia sido transportada pela radiacdo até a base destas

camadas, é finalmente transmitida para a superficie.

As estrelas da sequéncia principal com massas menores que a massa do Sol possuem
envoltdrias convectivas profundas. Por outro lado, as estrelas da sequéncia principal
com massas maiores que 2M_ ndo tem envoltorias convectivas: a opacidade néo € tao
grande assim, e a radiacdo pode se difundir até a superficie da estrela. Estas estrelas
contudo possuem “carogos” convectivos, isto € ,uma regido em torno do seu centro,
onde ocorrem correntes de conveccdo. Nessas estrelas a energia nuclear € produzida
numa regiao central muito pequena, de modo que o fluxo de energia ai € muito grande e
a radiacdo, sozinha, ndo consegue dar conta do seu transporte: por isso € que ali se

estabelecem movimentos convectivos no gas.

A musica das estrelas rivaliza com a das baleias. O seu interior é uma sinfonia de sons,
reverberando fragores e trovles e sibilando agudos lamentos. Ninguém disse para a
estrela qual o tamanho e forma que deveria ter, qual deveria ser a sua temperatura,
quanto deveria brilhar, ou como ela poderia compensar a energia que escapa
continuamente da sua superficie. Sdo as ondas acusticas que, percorrendo a estrela em
aproximadamente 1 hora, fazem com que as varias partes da estrela se comuniquem
umas com as outras, permitindo que ela encontre, a todo momento, o estado de

equilibrio mais apropriado e natural. A estrela se reajusta vibrando em varios modos de

1 0 gas interior das estrelas é tio quente que seus 4&tomos encontram-se ionizados, isto &, os seus elétrons encontram-
se separados — livres — dos respectivos nucleos.

5-17



baixa frequéncia. Na outra ponta da escala sonora, umas 60 oitavas acima, o sibilar das
particulas de alta velocidade, se encontrando e empurrando umas as outras, produzem
ondas que atravessam apenas pequenas distancias. N&o bastasse essa imensa
orquestracdo de sons, a estrela também funciona como um enorme alto-falante. Como a
densidade de materia decresce do centro para fora, as ondas sonoras, & medida que se
propagam, aumentam de amplitude e, portanto, de intensidade. Desta forma, chega a
superficie da estrela uma torrente de ondas sonoras amplificadas que, passando atraveés
dela, acaba se dissipando nas camadas atmosféricas da estrela. No caso do Sol, que tem
a sua envoltdria convectiva como fonte de ondas sonoras, o continuo bombeamento de
energia através de ondas acusticas ajuda a manter a coroa a temperaturas da ordem um
milhdo de graus Kelvin. A coroa solar, normalmente vista durante os eclipses, € a
camada mais alta da atmosfera da Sol: ela é tdo rarefeita que é incapaz de se livrar de
toda a energia que recebe na forma de radiacdo. Entdo, sua Unica saida é expandir-se e
expulsar 0 excesso de energia. Desta maneira a alta atmosfera do Sol parece com um
gigantesco motor a jato: o seu combustivel é 0 gas das camadas inferiores que, aquecido
pelas ondas acusticas, € expulso em alta velocidade. Este fluxo de matéria em expansédo
para fora do Sol é o chamado vento solar, capaz de retirar do Sol algo como 100
toneladas de massa por segundo. Este fendmeno nédo é exclusivo do Sol: outras estrelas
também tém seus ventos estelares, algumas vezes muito mais intensos que os do Sol —
tdo mais intensos que podemos dizer que algumas estrelas estdo literalmente
desaparecendo, evaporando-se em escalas de tempo de ndo mais que alguns milhGes de

anos.
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FIGURA 5.3 - ESTA FIGURA ILUSTRA COMO OS FOTONS DE RADIACAO SE DIFUNDEM
ATRAVES DE UMA ESTRELA COMO O SOL. NO CASO DO SOL, O TEMPO QUE A
RADIACAO LEVA PARA SE DIFUNDIR DESDE O CENTRO ATE A BASE DA ENVOLTORIA
CONVECTIVA E DA ORDEM DE 10 MILHOES DE ANOS. QUER DIZER, SE POR ACASO A
PRODUCAO DE ENERGIA NUCLEAR NO SOL CESSASSE ABRUPTAMENTE, NOS SO
PERCEBERIAMOS QUE ALGO DE IMPORTANTE ACONTECEU, 10 MILHOES DE ANOS

DEPOIS !

5.4 A GERACAO DE ENERGIA NUCLEAR NAS ESTRELAS

As estrelas sdo imensos reatores atdbmicos que geram energia nuclear. A luz do Sol que
nos alimenta é produzida no interior profundo do Sol. Para entender isto vamos precisar

nos deter um pouco e examinar como a energia nuclear é gerada nas estrelas.
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541 OSNUCLEOS ATOMICOS

Os atomos se combinam entre si para formar as moléculas. As moléculas se mantém
coesas, gracas as forcas elétricas que resultam dos atomos que as compdem, ao
compartilharem ou trocarem os seus elétrons mais externos. Estas forcas elétricas
moleculares ndo sd@o muito fortes, quando comparadas com as forcas nucleares. Assim,
se fizermos um rearranjo dos atomos numa molécula, ou se a quebrarmos, o resultado
sera uma liberacdo relativamente pequena de energia quimica. A energia quimica é a
forma de energia mais utilizada pela humanidade, por exemplo queimando petréleo ou

carvao.

Todos os atomos tém um pequeno nucleo, que é carregado positivamente, rodeado por
uma nuvem comparativamente grande de elétrons. O ndcleo propriamente é constituido
por particulas conhecidas por ndcleons, que tanto podem ser protons, que sdo carregados
positivamente, ou neutrons, que ndo tém carga elétrica. Estes nucleons sdo mantidos
coesos no ndcleo, gragas a uma outra forca, que so ocorre entre ndcleons, denominada
forca ou interacdo forte que €, comparativamente, muito mais forte do que as forcas
elétricas. Além disso, quando promovemos um rearranjo ou a quebra de um nucleo,
podemos, dependendo do ndcleo, ter uma liberagdo ou uma absorcao de energia nuclear,

que é, em geral, milhdes de vezes maior que a energia quimica ordinaria.

Imaginemos que dispomos de um reservatério de nucleons livres — protons e neutrons -
0S quais possamos combinar e juntar de diferentes maneiras, de modo a produzir 0s
elementos quimicos da tabela periédica *2. Sempre que um nicleo atémico, qualquer
que seja, for construido a partir dos seus ndcleons individuais, ocorre uma liberacéo de
energia. Isto ocorre porque 0s nucleons sempre se atraem entre si, através da forca forte.
A energia que é liberada na formacdo do ndcleo a partir dos seus componentes

individuais € chamada de energia de ligacéo do nucleo.

Todas as coisas sdo coesas por algum tipo de energia de ligacdo de algum tipo. Por
exemplo, uma pedra esta presa a Terra através da forca de gravidade: a sua energia de

ligacdo (a Terra) é a quantidade de energia que seria liberada se a mesma pedra caisse na

12 Alis, este era o sonho dos alquimistas da Idade Média.
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Terra, vinda do espaco. Neste caso, a forca de atracdo é a forca gravitacional. No caso
das moléculas, a forca atrativa é a forca elétrica. Por outro lado, se quisermos
“desmontar” um objeto nos seus componentes individuais, iremos precisar gastar

energia, numa quantidade exatamente igual a sua energia de ligacao.

Sera mais conveniente agora pensarmos na energia de ligacdo por nucleon, que é
calculada simplesmente dividindo a energia de ligacdo total do nucleo pelo nimero de
nucleons que ele dispde. A Figura 5.4 mostra como varia a energia de ligacdo por
nucleon dos elementos quimicos, em fungdo do seu nimero de massa, que é igual ao
seu namero total de ndcleons (simbolizado por A). Como se pode ver, ela primeiro
aumenta até atingir o valor maximo, quando A = 56, 0 que corresponde ao nucleo do

Ferro, e depois diminui para os nicleos mais pesados, de nimero de massa maior.
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FIGURA 5.4 - A CURVA DA ENERGIA DE LIGACAO DOS DIFERENTES NUCLEOS
ATOMICOS. A ENERGIA DE LIGACAO MAXIMA, POR NUCLEON, OCORRE PARA

NUCLEOS NA REGIAO DO NUCLEO DO FERRO (A = 56).

Assim, se dispusermos de 224 nucleons livres, entdo teremos mais energia liberada
construindo 4 nucleons de Ferro do que construindo um Unico ndcleo do elemento

quimico Radio, de nimero de massa A=224.
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5.4.2 FUSAO OU FISSAO ?

Na verdade, € praticamente impossivel dispor de ndcleons livres como nas experiéncias
imaginarias que fizemos na se¢édo anterior. Os prétons sdo faceis de encontrar, pois eles
sdo os nucleos dos a&tomos de Hidrogénio, o elemento mais abundante do Universo. Mas
0s neutrons sd@o muitissimo raros: quando ficam livres eles decaem, isto €, transformam-
se em outras particulas, muito rapidamente. Assim, se realmente quisermos brincar de
alquimistas precisaremos utilizar os ndcleos ja existentes e a partir deles construir os
outros. Podemos junta-los, e entdo teremos um processo de fusdo nuclear, ou quebra-los
em nucleos menores, no processo de fissdo nuclear. No entanto, embora o objetivo dos
alquimistas fosse a transmutacdo dos elementos, o objetivo da estrela é obter energia

nuclear suficiente para compensar as suas perdas. Isto s6 pode ser realizado quando o

nucleo final tem energia de ligacdo maior gue 0s nucleos iniciais. Olhando para a Figura

5.4, vemos que para aumentar a energia de ligacdo é necessario sempre caminhar em
direcdo ao pico do Ferro. Assim, se estivermos a esquerda, isto &, se dispusermos
unicamente de nucleos de elementos mais leves que o Ferro, obteremos energia pela

fusdo de nucleos leves em ndcleos mais pesados: € assim que as estrelas obtém sua

energia nuclear. Por outro lado, se estivermos a direita, teremos energia pela fissdo de

nucleos pesados em ndcleos mais leves: esta é a maneira pela qual a Humanidade obtém

energia nos reatores nucleares.

As estrelas da sequéncia principal obtém sua energia pela fusdo de 4 nudcleos de
Hidrogénio, isto é, 4 prétons, formando 1 nucleo de Hélio. Todavia, a massa de 1 ndcleo
de Hélio é cerca de 1% menor que a soma das massas de 4 prétons! Isto acontece porque
a energia e a massa sdo equivalentes, de modo que a energia liberada no processo de
fusdo equivale a uma perda de massa, a qual é igual a uma pequena fracdo da massa
original dos 4 prétons. Na verdade, qualquer forma de energia eqlivale a uma massa:
por exemplo, uma chaleira de agua quando aquecida até o ponto de ebulicdo pesa um

bilionésimo de grama a mais do que quando a agua esté fria, porque o calor é uma forma
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de energia e portanto tem massa. Segundo a famosa férmula de Einstein, a

equivaléncia da energia com a massa se expressa assim:
Energia = Massa x ¢

onde ¢ simboliza a velocidade da luz. Assim, poderiamos, em principio, transformar 1
tonelada de matéria em energia: isto supriria a humanidade de energia por pelo menos 1
ano... O Sol produz energia consumindo sua massa a uma taxa de 4 milhdes de

toneladas por segundo.

As estrelas da sequéncia principal produzem sua energia pela queima do Hidrogénio e a
sua lenta transmutacdo em Hélio. A energia é produzida na regido central da estrela,
onde a temperatura e a densidade sdo mais altas, e entdo lentamente é transportada para
a sua superficie. Isto no leva a seguinte questdo: Por que a energia € liberada tdo
lentamente ? Por que as estrelas ndo explodem, liberando instantaneamente uma imensa

quantidade de energia nuclear ?
5.4.3 OEFEITO TUNEL

Ha dois fatores que impedem que as reacGes de fusdo dos protons sejam mais rapidas.
Uma delas é a chamada barreira coulombiana, que acontece porque os prétons tém
carga de mesmo sinal e, portanto, se repelem. A repulsdo elétrica age como uma

barreira, que é por isso adjetivada como “coulombiana™**

. Quando dois prétons entram
em colisdo direta, a distancia minima que atingem antes de se repelirem depende da
velocidade que tinham: quanto mais rapidos mais proximo irdo estar antes de
comecarem a se afastar devido a repulsdo elétrica. Para atingir a distancia minima
necessaria para iniciar a reacdo de fusdo, os protons necessitariam ter velocidades da
ordem de 10.000 km/s. No entanto, a velocidade média dos protons no centro do Sol é
de apenas 500km/s e, na verdade, em todo o Sol ndo devemos encontrar nenhum préton
com velocidade tdo altal Como, entdo, é possivel que os lentos protons solares

ultrapassem a barreira coulombiana ? Isto acontece gragas a um fenbmeno denominado

13 Se vocé decidir fazer esta medida, ndo esqueca de fechar hermeticamente a sua chaleira: qualquer molécula de
vapor d’agua que escapar ira falsear o resultado !

4 0 nome vem da lei de Coulomb, que d4 a forga de atracéo ou repulsio que ocorre entre as cargas elétricas.
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efeito tlnel, pelo qual existe efetivamente a possibilidade de que um proton atravesse
“incélume” uma barreira coulombiana, ndo importando qual velocidade tenha. A
probabilidade que isto ocorra — cujo valor depende da velocidade do préton - pode ser
calculada a partir das regras da Mecénica Quantica, a Unica teoria fisica capaz de
descrever corretamente 0 mundo das particulas atdbmicas e subatémicas. No centro do
Sol, levando em conta que a velocidade média dos prétons é de 500km/s e que existem
prétons com velocidades maiores e menores que a média, a probabilidade de penetragédo
da barreira coulombiana é de aproximadamente 10° quer dizer, uma chance de
penetracdo, por efeito tinel, em 1 trilhdo (10°) de colisdes diretas entre dois prétons.
Considerando que no centro do Sol devem ocorrer aproximadamente 10° colisbes
diretas por segundo, entdo vé-se que, em média, a cada segundo 1 préton é capaz de
penetrar a barreira coulombiana e encontrar-se face a face com outro préton. Mas isso

ndo é tudo.
5.4.4 INTERACOES FRACAS

Existe um segundo obstaculo para a ocorréncia da fusdo do Hélio: é o fato de que
neutrons livres sdo rarissimos na natureza. Aonde obté-los ? Na verdade podemos obté-
los fazendo uso da 4° forca da natureza, a chamada interacdo fraca. Através dela pode-
se obter a transmutacdo de um préton num neutron, 0 que sempre acontece com a
emissao de um positron (que € um elétron de carga positiva e é a antiparticula do elétron
normal, negativo) e de uma outra particula chamada neutrino, que tem massa nula e
viaja & velocidade da luz ™ Este processo de transmutacdo de prétons chama-se
decaimento beta. O problema é que o decaimento beta é um processo muitissimo lento.
E td0 lento que, em média, apenas 1 vez a cada 10 bilhdes de anos iremos ver dois
prétons se encontrando cara a cara e reagindo violentamente e liberando energia a
medida que um deles se transforma num neutron e ambos se transformam num nucleo
de deutério, o Hidrogénio pesado. Mas, uma vez formado o deutério, todo o resto se
passa rapidamente. Logo o deutério se combina com outro préton, formando o ndcleo de

Hélio-3 (2 protons e 1 neutron) e liberando ainda mais energia. Os nucleos de Hélio-3

15 Acredita-se que a massa do neutrino seja nula, mas seu valor real ainda ndo é bem conhecido.
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entdo combinam-se rapidamente entre si para formar um nucleo de Helio-4, o ndcleo

dos 4tomos de Hélio normalmente encontrados.

Esta sucessao de reacdes, nas quais 4 protons se combinam para formar um nucleo de
Hélio-4, é conhecida como queima do hidrogénio ou ciclo p-p. e pode ser

esquematizada como abaixo:
préton + préton =>D + e + neutrino
H® +préton => He®
He* + He® => He* + préton + proton

Onde D (ou H?) representa o ndcleo de Deutério; He® , o de Hélio-3; He*, o de Hélio-4 e

e, o pésitron™®

5.5 O NASCIMENTO DAS ESTRELAS

5.5.1 AS NUVENS INTERESTELARES: BERCARIO DAS ESTRELAS

A maioria das estrelas da nossa Galaxia foram formadas ha muito tempo. Apesar disso
muitas estrelas sdo ainda jovens e novas estrelas também estdo se formando, como
podemos observar na nebulosa de Orion, por exemplo. As novas estrelas nascem nas
grandes nuvens de gas e poeira - nuvens escuras - que se espalham pelo meio
interestelar. Estas nuvens sdo formadas por mais de 80% de Hidrogénio (na forma
molecular, Hy), uns 18% de Hélio e umas “pitadinhas” - 1% a 2% - de elementos mais

pesados.

Estas nuvens, também chamadas nuvens moleculares, sdo imensas: vérias centenas de
parsecs, chegando a mil anos-luz. Elas contém grande quantidade de massa, de centenas
a milhares de vezes a massa do Sol. Algo como 10% de toda a massa da nossa Galaxia
estd na forma de nuvens moleculares: uma massa equivalente a 10 bilhdes de sdis. Se

todas elas fossem convertidas em estrelas, a nossa Galaxia seria provavelmente uma das

8 uma particula “inimiga” do nosso familiar elétron, o0 e : quando os dois se encontram eles se auto-
aniquilam, produzindo radiacdo eletromagnética - radiagdoy
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mais brilhantes (e nos, na Terra, morreriamos torrados com a imensa radiacdo

proveniente das estrelas...

Felizmente, em condi¢bes normais, as nuvens moleculares ndo sdo muito produtivas. A
maioria delas passa milhares de anos sem atividade alguma. Na Galéaxia inteira nascem

menos de uma dezena de estrelas por ano!

A maioria das estrelas jovens da Galaxia encontram-se proximas de seus locais de
nascimento e ainda estdo envolvidas pelos restos das nuvens que Ihes deram origem.
Muitas vezes vemos centenas de jovens estrelas reunidas em aglomeragdes, chamadas
de associacdes O,B'" . Um exemplo sdo as Pléiades, mostrada na Figura 5.5 abaixo (As
Pléiades sdo também conhecidas entre nds como os 7 “estrelos” ou cyiuce, em lingua
tupi). Em casos como este, fica claro que as estrelas nasceram mais ou menos a0 mesmo

tempo, de uma mesma nuvem interestelar.

FIGURA 5.5 - AS ESTRELAS DAS PLEIADES NASCERAM APROXIMADAMENTE HA 60
MILHOES DE ANOS ATRAS E AINDA ESTAO “VESTIDAS” COM OS RESTOS DE SUA

NUVEM-MAE.

17 As estrelas jovens de massas muito maiores que o Sol sdo sempre quentes; estdo situadas na parte superior do ramo
da sequéncia principal do diagrama HR. Os astronomos classificam as estrelas mais quentes como tipo O, em seguida
vem as do tipo B. Na sequéncia de temperaturas temos os tipos A, F, G, K e M. O Sol, pela sua temperatura, € uma
estrela tipo G . Confira isto na figura do diagrama HR apresentada antes.

5-26



5.5.2 POR QUE NASCEM AS ESTRELAS ?

As grandes nuvens moleculares geram estrelas no seu interior por causa de um
fendmeno conhecido como instabilidade gravitacional. Num certo sentido, a
instabilidade gravitacional pode ser entendida como o inverso do equilibrio hidrostatico
que prevalece nas estrelas. Naquele caso, como vimos, 0 peso de uma camada €
equilibrado pela diferenga das pressdes nos dois lados da camada. Se, por alguma razéo,
0 peso da camada superar a diferenca de pressdes, teremos o inicio de um movimento
de contracdo que pode se transformar num colapso, isto €, todas as camadas se
precipitam em direcdo a um centro a0 mesmo tempo. Forma-se um coagulo de gas mais
denso e quente no interior da nuvem: é a proto-estrela. A medida que a contracio se
desenvolve, a temperatura interna do coagulo aumenta até que, em algum momento, as
condicOes de densidade e temperatura tornam-se favoraveis ao inicio da fusdo do Hélio
e a consequente producdo de energia nuclear. Assim nascem as estrelas. As grandes
nuvens interestelares sdo muito frias, algo como 10 °K a 100 °K , isto €, menos que -200
°C 1 Por outro lado elas sdo também muito pouco densas: menos que 10%* gramas/cm®,
correspondente a algumas dezenas de 4tomos por cm® Sendo assim tdo pouco densas,
elas facilmente encontram o equilibrio hidrostatico, apesar das baixissimas pressoes
internas Na verdade, ndo é raro encontrarmos nuvens moleculares em expansdo: quer

dizer, suas pressdes internas s&0 maiores que as forcas de gravitacio 2 !

Como podemos ver, a situacdo das nuvens moleculares ndo é em nada propicia a
geracdo de estrelas no seu interior. Isto talvez explique a sua baixa produtividade.
Como, entdo, nascem as estrelas ? Ocorre que as nuvens sofrem também a acdo de
outros fatores, externos e internos a elas, capazes de comprimi-las localmente,
aumentando a densidade local e assim provocando instabilidades gravitacionais locais.
O principal fator externo sdo o0s bracos espirais da Galaxia, que é o fator mais
importante, pois é ele que d& inicio ao processo; o principal fator interno sdo as
explosbes das estrelas mais jovens e maior massa (estas estrelas em explosdo sao as

chamadas estrelas Supernovas), formadas no interior da propria nuvem e que fazem com
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que o processo de formagdo estelar se propague por toda a nuvem, como um incéndio

numa floresta seca.

5.5.3 AVIDA DAS PROTO-ESTRELAS

Assim, por causa da instabilidade gravitacional induzida por causas externas ou
internas, a nuvem entra num processo de coagulacdo generalizado - é a fragmentacéo da
nuvem. Como a nuvem normalmente tem movimentos internos - uma turbuléncia
interna- os coagulos, aléem da contracédo, apresentam também um movimento de rotacéo.
No inicio, os coagulos sdo mais ou menos esféricos. Mas, a medida que se contraem,
passam a girar cada vez mais rapidamente e, entdo, lentamente comecam a se achatar,
tornando-se oblatos. A regido central, que tem que suportar o peso de todo o resto do
coagulo, acaba se contraindo mais rapidamente, tornando-se mais densa e quente: é o

carogo do coagulo.

Nas regides externas ao caroco, que vao se tornando progressivamente mais achatadas
por causa da rotacdo, 0o gas mantém-se moderadamente frio. Nesta regido parte dos
elementos mais pesados que o Hidrogénio e o Hélio comecam a se combinar, formando
microscopicos gréos de poeira. Estes, & medida que colidem uns com os outros, acabam
se aglutinando em pequenas pedrinhas de rocha meteoritica e gelo que mais tarde daréo
origem a meteordides e planetézimos e, mais adiante, formarao os planetas. Tal deve ter
sido o processo de formacdo do nosso Sistema Solar e assim deve ocorrer na maioria

das estrelas.

Enquanto isso, o carogo do nosso coagulo continua seu processo de contragéo, tornando-
se denso e quente e se aproximando do estagio final. E a estrela primitiva, ainda envolta
por uma grande quantidade de gas e poeira. Neste momento ela descobre que
queimando o Hidrogénio em Hélio tera acesso a um imenso reservatdrio de energia. A
estrela entra entdo num estado convulsivo, a procura da melhor estrutura interna de

equilibrio capaz de ajustar a sua taxa de producdo de energia a energia que expulsa pela

18 para se ter uma idéia do quéo rarefeitas sdo estas nuvens, a densidade de particulas na atmosfera terrestre, a_uma
altura de 50km, é algo em torno de 10 atomos por cm® , 100 trilhes de vezes superior! Como elas séo t&o
rarefeitas, sua opacidade é praticamente nula (mas, entdo, por que sdo escuras ?)
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sua superficie na forma de radiagéo: ela torna-se uma estrela variavel irregular do tipo T-

Tauri *°.

Neste estado convulsivo, com profundas zonas de convecgdo desde a
superficie, a estrela primitiva passa a produzir um intenso vento estelar que, ao final,
acaba por varrer de volta para 0 meio interestelar todo o material que a envolvia (e

possivelmente boa parte da atmosfera dos planetas mais proximos dela...).

Quando, finalmente, encontra a sua melhor estrutura interna a estrela entra num estado
quiescente de queima do Hidrogénio em Hélio, o qual pode durar bilhdes de anos: agora

ela é uma estrela da sequéncia principal.

5.6 VIDA E MORTE DAS ESTRELAS

5.6.1 AESTRELAESGOTA O SEU RESERVATORIO DE HIDROGENIO

O que ira acontecer com uma estrela da sequéncia principal apos esgotarem todo o seu
Hidrogénio central, dependera da massa que ela que ela tiver. De maneira geral, as
estrelas evoluem tanto mais rapidamente quanto maior for a sua massa. As estrelas de
massa menor gque o Sol, levam muito tempo para fazer isto, mais do que os 10 bilhdes
de anos, que é a idade da Galaxia. Sobre estas estrelas, s6 podemos tentar predizer o seu
futuro, ja que todas elas, mesmo as que nasceram nos primordios da vida da Galéxia,
ainda se mantém na sequéncia principal. As estrelas de massa maior que o Sol, no

entanto, evoluem mais rapidamente.

Depois que a estrela consome todo o seu suprimento de Hidrogénio central, ela deixa a
sequéncia principal e comeca a se mover, no diagrama HR, em dire¢cdo a regido das
estrelas gigantes vermelhas. A regido central agora é constituida quase que inteiramente
de Hélio e ndo produz mais energia alguma. No entanto a estrela continua irradiando
energia pela sua superficie. A maior parte desta energia esta acumulada na regido

central, o caroco da estrela. Ele perde energia, esfria-se e comega a se contrair,

9 A estrela T Tauri, da constelacio do Touro, é uma estrela de variabilidade irregular que esta envolta numa densa
nuvem de gés e poeira. Acredita-se que seja uma estrela jovem, que esta ingressando da sequéncia principal. Estrelas
em estagio semelhantes sdo, por extensdo, nomeadas como sendo do tipo T-Tauri
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aumentando a sua temperatura e densidade e liberando energia gravitacional™, parte da

qual ira se converter em calor no resto da estrela. Duas coisas entdo vao acontecer.

Primeiro, o Hidrogénio que esta logo acima do carogo central de Hélio vai comegar a
queimar. Forma-se uma camada de queima de Hidrogénio e esta queima ira
progressivamente aumentar o tamanho e a massa do caro¢o de Hélio. Segundo, a outra
parte da energia gravitacional liberada, além da energia nuclear produzida na camada de
queima do Hidrogénio, ira aquecer as partes externas da estrela - a sua envoltoria - a
qual comecara a se expandir. A estrela aumenta o seu brilho e se torna, de fato, uma

gigante vermelha.

5.6.2 AVELHICE

A partir do momento que a estrela deixa a sequéncia principal, é sinal que ela esta
entrando na sua “3% idade” . Ela tem, comparativamente, pouco tempo de vida. Ela
percebe, tardiamente, que a vida na sequéncia principal era por demais calma e
sedentéria e decide que tera, ao menos, um final glorioso . Infelizmente, ndo Ihe resta
muito combustivel nuclear. Agora tudo que pode fazer é tentar queimar o Hélio que
ainda Ihe sobrou, e proceder a fusdo paulatina de todos os elementos, passo a passo, até
o Niquel e o Ferro. A cada passo, maiores densidades e temperaturas centrais séo
requeridas e o restante do combustivel nuclear é queimado de forma cada vez mais

rapida.

5.6.3 GIGANTES VERMELHAS E ANAS BRANCAS

Vamos comecar considerando as estrelas de massa menor que 2 massas solares. Elas

terminam sua vida como ands brancas. Durante sua fase gigante vermelha, estas estrelas
continuam a contrair o0 seu caroco central até que a sua temperatura e densidade sejam

suficientemente altas para iniciar a queima do Hélio em Carbono. Enquanto isto ndo

%0 Como liberar energia gravitacional ? Um experimento simples: amarre uma corda num peso e deixe-o pendurado
entre os dedos da sua mdo. Agora afrouxe as méos, deixando o peso cair de forma que a corda deslize entre os seus
dedos. Eles véao esquentar: este calor produzido é resultado da conversdo da energia gravitacional liberada ao cair o
peso (cuidado para ndo se queimar ).
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acontece, a gigante vermelha continua a aumentar o seu brilho. No diagrama HR ela
segue uma trajetéria praticamente vertical. A ignicdo do Hélio ocorre quando a
temperatura central chega aos 100 milhdes de graus (10°°K). Ela acontece de repente:
é o chamado flash do Hélio. O carogo central se expande subitamente e a luminosidade
da estrela diminui até se estabilizar varias ordem de grandeza abaixo, enquanto o Hélio

passa a ser queimado de maneira quiescente.

Nesta fase, ou mesmo antes do flash do Hélio, as estrelas produzem ventos intensos e
perdem boa parte de suas envoltorias, deixando expostos seus carogos brilhantes.
Quando o Hélio central é esgotado acaba a producdo de energia nuclear e 0 carogo se
contrai até se tornar uma and branca. Neste ponto a estrela € constituida por uma
envoltoria de material ejetado, chamada nebulosa planetéria e, mais ou menos no centro
da nebulosa, uma estrela and branca, de tamanho comparavel ao da Terra, esfriando

lentamente (cf. Figura 5.6).

FIGURA 5.6 - NEBULOSA PLANETARIA. ESTA E A NEBULOSA DA HELICE, A MAIS
PROXIMA DE TODAS AS NEBULOSAS PLANETARIAS (450 ANOS-LUZ). A PEQUENA
ESTRELA CENTRAL E O CAROCO BRILHANTE DA ESTRELA CUJA ENVOLTORIA, HOJE,

CONSTITUE A NEBULOSA.

Dentro de uns 5 bilhdes de anos, o nosso Sol também ira se tornar uma ana branca.

Apenas uma luz palida ira brilhar no nosso gelado planeta, por varios bilhdes de anos.
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5.6.4 AS SUPERNOVAS

VVamos, agora, considerar o caso das estrelas de maiores massas, situadas na parte

superior da sequéncia principal. Elas rapidamente liquidam com o seu reservatorio
central de Hidrogénio e deixam a sequéncia principal em poucas dezenas de milhdes de
anos. Entdo, elas se tornam gigantes vermelhas monstruosamente grandes (chamadas de
Super-Gigantes vermelhas), com o caro¢o de Hélio rodeado por uma camada onde
queima o Hidrogénio. A medida que o caroco se contrai, 0 Hélio comeca a queimar,
transformando-se em Carbono e Oxigénio. Logo a estrela passa a ter um carogo inerte
de Carbono e Oxigénio, rodeado por uma camada de queima de Helio, que por sua vez é
rodeada por uma camada de queima de Hidrogénio. Passando o estagio de gigante
vermelha, a estrela torna-se ainda mais luminosa, sofrendo agora de episodios de
pulsacdo e de ejecdo de gas a altas velocidades. Neste estagio, estas estrelas sdo por

vezes denominadas estrelas Wolf-Rayet.

O carocgo inerte de Carbono e Oxigénio passa entdo a se contrair na busca de novas
fontes de energia nuclear. Quando a temperatura central atinge a casa dos 3 bilhGes de
graus e a densidade se aproxima dos milhdes de gramas/cm®, o Carbono e o Oxigénio
passam a queimar progressivamente em Neonio, Magnésio, Silicio, Fosforo, Enxofre, e
assim por diante, até o Niquel e o Ferro. No entanto, a energia nuclear liberada por esta
multitude de reacGes € comparativamente pequena e é logo irradiada pela superficie da

estrela.

Durante este estagio da estrela ocorrem outras perdas de energia, além daquela na forma
de radiacdo eletromagnética. Hordas de neutrinos, produzidos nas préprias reacoes
nucleares, e também pelo gas que se encontra a altissimas temperaturas, propagam-se
pela estrela livremente, sem nenhuma interacdo com a matéria. A luminosidade em
neutrinos produzidos no interior do caroco aumenta tanto que chega a exceder a
luminosidade da estrela na forma de radiacdo. Chegado este ponto, a Unica reserva de
energia que sobra para a estrela é sua energia gravitacional. Para compensar as perdas
cada vez maiores de energia, 0 caro¢co tem que contrair cada vez mais rapido. A
densidade e temperaturas centrais vdo aos pincaros e ai acontece 0 pior: 0 carogo

comeca a perder mais energia porque passa a produzir os elementos mais pesados que 0
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Ferro (reveja a Figura 5.4 para entender porque).

A estrela esta, agora, a uns poucos segundos de sua morte. As densidades sdo tdo altas
gue 0s neutrinos ja ndo conseguem escapar facilmente. Eles transportam energia do
carogo para a envoltoria que se aquece cada vez mais, até ao ponto em que reagdes
nucleares comecam a ocorrer no proprio manto estelar. O caro¢co em contracdo livre
colapsa inteiramente, provocando a fissdo de todos os elementos pesados, que se
desintegram de volta em nucleos de Hélio. O vento de neutrinos se intensifica e se torna
uma onda de choque que varre 0 manto estelar, explodindo no espa¢o. Nos ultimos
momentos do caro¢o em imploséo, os proprios ndcleos de Hélio sdo desintegrados em
prétons e neutrons: agora, toda a energia que a estrela irradiou durante os bilhdes de
anos que esteve na sequéncia principal deve ser imediatamente devolvida. O carogo
encontra esta energia através de um colapso ainda mais catastrofico. Os elétrons sao
espremidos contra 0s prétons e, juntos, transmutam-se em neutrons’. O carogo
colapsado, desvestido do seu manto explodido, emerge agora como uma estrela de
neutrons girando rapidamente. Esta exploséo titanica, causada pela energia liberada na
imploséo do caroco e pela explosdo do manto, resulta numa Supernova: por um curto
periodo de tempo ela torna-se tao brilhante quanto todas as estrelas da Galéaxia brilhando
juntas. Se uma Supernova ocorresse a uma distancia equivalente a Alfa Centauro, ela

brilharia nos céus da Terra tanto quanto o Sol.

2! Esta reacio é chamada decaimento beta-inverso, porque é o inverso do decaimento beta discutido anteriormente
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M & Caltech/Pasachoff/Malin
Photo from Hale SmTelescope plates by David Malin

FIGURA 5.7 - A NEBULOSA DO CARANGUEJO NA CONSTELACAO DO TOURO E UMA
DAS FONTES MAIS INTENSAS EM ONDAS DE RADIO E TAMBEM EM RAIOS-X E ULTRA-
VIOLETA. A SUA LUMINOSIDADE TOTAL E 100.000 VEZES MAIOR QUE A
LUMINOSIDADE DO SOL. ESTE IMENSA ENERGIA DA NEBULOSA VEM DO PULSAR QUE
SE ENCONTRA NO SEU CENTRO. ESTA NEBULOSA E O RESTO DE UMA SUPERNOVA
QUE EXPLODIU NO ANO DE 1054DC E QUE FOI REGISTRADA (A OLHO NU E DURANTE

O DIA 1) PELOS CHINESE E TAMBEM PELOS INDIOS NORTE-AMERICANOS.

5.6.5 ESTRELAS DE NEUTRONS E BURACOS NEGROS

Uma estrela de neutrons tem um raio pouco maior que 10km e densidade perto dos 1000
trilhdes de gramas/cm®. Uma gotinha de matéria neutronica pesaria na Terra milhdes de
toneladas. Uma estrela de neutrons possui campos magnéticos de 10** gauss - um trilhdo
de vezes mais intenso que o campo magnético da Terra - e comega sua vida girando
rapidamente, a centenas de voltas por segundo. Ela € um pulsar.

Das cinzas da estrela morta uma nova estrela nasce, uma estrela que envia através do
espaco uma mensagem pulsada que chega aos confins da Galaxia. Por milhGes de anos,

pulsando cada vez mais lentamente, o pulsar irradia a sua energia rotacional.
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As estrelas de neutrons nunca tém massas maiores que 3 massas solares. Isto acontece
porque a matéria neutrénica ndo é capaz de suportar forgas gravitacionais produzidas
por massas maiores que este valor. Por isso a imploséo dos carogos centrais das estrelas
de grande massa nem sempre resultam em estrelas de neutrons. Se sua massa for maior
que este valor critico, a implosdo continua até produzir um buraco negro. Nao iremos
discutir estes objetos tdo intrigantes, apenas comentar que eles possuem campos
gravitacionais extremamente intensos. O espaco-tempo no seu entorno €
completamente encurvado e, embora a matéria possa ser atraida por ele, dele nunca

podera escapar.

5.7 BIBLIOGRAFIA

Harrison, E.R. Cosmology - The Science of the Universe, Cambridge, 1981, (com o

meus agradecimentos: este texto inspirou boa parte destas notas).

Hartmann, W.K. Astronomy: The Cosmic Journey, Wadsworth Pubblishing, 1989.

Maciel, W. J. (editor) Astronomia e Astrofisica (texto de curso de extensdo

universitaria do Depto. de Astronomia do Inst. Astronémico e Geofisico - USP), 1991.

5-35



Capitulo 6

GALAXIAS"

Carlos Alexandre Wuensche

"Revisado em junho/2003

™ e-mail: alex@das.inpe.br

-6.1-



-6.2 -



GALAXIAS

LISTA DE FIGURAS ...ttt nne e snneennee s 5
LISTA DE TABELAS ...ttt ne e nee s 7
B.1. INTRODUGAO ....cutuiriiiteiiniisteteie ettt bbbttt bbbttt 9
6.2. A ESTRUTURA DA NOSSA GALAXIA .....cueuiiirieieriinisistesesesesisistesesesssiese e ssssssesenesssssnens 10
6.3. AS FORMAS CONHECIDAS: ESPIRAIS, ELIPTICAS E IRREGULARES .....cccovvvrueiereenerennnns 14
6.4, A FORMAGAO DAS GALAXIAS ...cotuiiiiteieriisisieieseseseststesesessstsss bbb ss st ssssssans 18
6.5. RADIOGALAXIAS E QUASARES....c.ctiuiueuerireenteteseenessstesesessstssssesesessssssesesessssssesessssssssens 21
6.6. A ESCALA DE DISTANCIA COSMOLOGICA ......coveveieeeieereseessensenseninnes 28

6.6.1. HIERARQUIAS ....ooiiiiitiie ettt e st e et e e e et e e e e e eaa e e e e e e bt e e e e e abe e e e s sntaeeeeannneeeas 30

6.6.2. DISTANCIAS TIPICAS ..cotiiiiiiiiitietisire sttt et 32
B.7. REFERENCIAS........coooiieteeeeteteesseetsss s sssssesaes s tesss s tesss s sas s sn s snse s nsansssnsansns 34

-6.3-



-6.4-



LISTA DE FIGURAS

Figura 6. 1 — Vista representativa da estrutura da nossa Galaxia, com o disco
representado em branco. O halo tem uma forma circular e circunda todo o disco. A
distancia do Sistema Solar ao centro da Galéaxia esta representada do lado esquerdo da
figura inferior: ~ 30 mil anos luz (Ref: http://www.star.le.ac.uk/edu/mway). ................. 9

Figura 6.2 — M45, um dos mais brilhantes e proximos aglomerados abertos conhecido.
Também conhecido como Pléiades, ele contém cerca de 3000 estrelas e encontra-se a ~
400 anos-luz da Terra. (Ref: http://antwrp.gsfc.nasa.gov/apod)........ccccevevviververesnene 11

Figura 6.3 — Messier 80, um dos 147 aglomerados globulares conhecidos na Galaxia,
localizado a 28,000 anos-luz da Terra, M80 contem centenas de milhares de estrelas,
ligadas por sua atragdo gravitacional mdatua (Ref: http://antwrp.gsfc.nasa.gov/apod). .. 12

Figura 6.4 — Emissdo de radio no comprimento de onda de 21 cm, produzida por
hidrogénio neutro, e usada para mapear os bragos espirais da Via Lactea..................... 13

Figura 6.5 — Mapa de emissdo sincrotron feito por Haslam e colaboradores. A
frequéncia de observacdo € 408 MHz e o plano da Galéxia é a faixa escura, situada no
centro do mapa. Nesse mapa ndo se observa estrelas individuais, mas radiofontes
extensas e restos de supernovas (Ref: http://antwrp.gsfc.nasa.gov/apod). ........ccccceeneee 14

Figura 6.6 — Galaxia eliptica EO, E3 e EO. Note-se o gradual aumento de excentricidade
da esquerda Para @ QIrItA. .........ceeieeiieeiee e ere e 16

Figura 6.7 — Galaxias espirais Sa, Sh e Sc, com a clara variacdo na forma e estrutura dos
bracos. Note-se a auséncia, nessa foto, de espirais com barra...........c.cccooveveiiniennnnnnn 16

Figura 6.8 — Diagrama de Hubble para classificacdo de galaxias regulares (Fonte: Shu,
PAG. 294). oottt et e bt te e e teete e e e reereareeareenee e 17

Figura 6.9 — Imagens de galaxias SO. Note a presenca de uma barra no objeto a direita
(5] 10 ) ST PURPRPRPRRRRN 17

Figura 6.10 — Da esquerda para a direita, Grande Nuvem e Pequena Nuvem de
IMAGATNGEES. ... bbb b et e 18

Figura 6.11 — De cima para baixo, vemos uma nuvem de gas em expansdo; no centro a
nuvem comeca a colapsar sob o efeito da matéria concentrada no seu interior. Embaixo,
estrelas de populacdo Il sdo formadas no ndcleo. As regides externas do globo caem

-6.5-



para o centro e criam um disco de gas em rotacdo onde estrelas de populacéo | irdo,
futuramente, se formar (Ref. Adaptada de Seeds, 2000) ........cccccereerieereriinieereseeriens 20

Figura 6.12 — Representacdo de um nucleo ativo de galdxia (AGN). O feixe
perpendicular (acima e abaixo) ao disco sdo emissdes de alta intensidade, causadas
provavelmente pela aceleragédo de particulas pelo campo magnético do AGN. O objeto a
direita é Centaurus A, o nucleo ativo de galaxia mais proximo. Cen A é uma galéaxia
eliptica gigante, localizada a cerca de 10 milhdes de anos luz da Terra. A figura
combina uma imagem Optica com linhas escuras tracando os lobos de emissdo em radio
(equivalentes aos jatos do desenho a esquerda) e uma imagem infravermelho superposta
(em vermelho) feita pelo satélite ISSO. ..o 22

Figura 6.13 — Mapa em radio de Cignus A, uma radiofonte classica. A imagem central
(na forma de uma pequena borboleta) representa a regido emissora no éptico. As duas
estruturas simeétricas em relacdo ao centro sd@o os chamados lobos emissores e emitem
uma enorme quantidade de energia na faixa de radio. O tamanho tipico dessas estruturas
em radio é da ordem de alguns milhdes de anos-1Uz. .........c.ccceceviveiiiieic e, 23

Figura 6.14 — Relagdo redshift x distancia para diversas fontes extragalécticas. As
flechas a direita indicam o deslocamento das linhas H e K do célcio (Cortesia do
(@] TV (o [o o= (o] -V USSR 24

Figura 6.15 — Posicdo das linhas de emissdo do H observadas em quasares tipicos. As
linhas horizontais em Hg, g x, 5 representam a magnitude do deslocamento, em unidades
de comPrimento A& ONAA. .........eeiuiiieiiee et neeas 25

Figura 6.16 — Regifes hospedeiras de QUASAIES. ..........cccuerverrerieesieeieseeseeeeesreeseeseesneens 26

Figura 6.17 — Imagens superpostas do quasar 3C 219. No centro encontramos a
componente optica, observado no éptico. Observe o jato fraco de matéria saindo da
fonte (parte central da imagem). A mesma fonte medida em radio mostra o forte jato,
com o formato aproximado de um taco de beisebol na parte inferior direita da figura.. 27

Figura 6.18 — A distribuicdo de galéxias no Universo préximo feita pelo 2dF Survey
(http://www.ms0.anu.edu.au/2dFGRS)........c.coeiieecieceee e 31

- 6.6 -



LISTA DE TABELAS

TABELA 6. 1 — Diversos tipos de galaxias ativas e suas caracteristicas principais ...... 28

TABELA 6.2 — Escala do Universo conhecido (Adaptada de Ferris, pag. 225) ............ 32

-6.7 -



-6.8 -



6.1. INTRODUCAO

Numa noite escura e longe das luzes da cidade, vemos que, independente de que regido
na Terra estivermos, é notavel a existéncia de uma faixa concentrada de estrelas que
cruza o céu. Essa faixa é chamada de Via Lactea: a Galaxia onde nosso Sistema Solar
estd localizado. A forma mais simples de perceber que a Via Lactea é uma galéxia €
observar a emissao radio ao longo do plano; a faixa de estrelas que vemos no céu é o

plano da Galéaxia. Veja um esboco da sua estrutura na Figura 6.1.

Central bulge Plane of

disc

3000 Light Years

NFE

Obscuring dust

Figura 6. 1 — Vista representativa da estrutura da nossa Galdxia, com o disco
representado em branco. O halo tem uma forma circular e circunda todo o disco. A
distancia do Sistema Solar ao centro da Galaxia esta representada do lado esquerdo

da figura inferior: ~ 30 mil anos luz (Ref: http://www.star.le.ac.uk/edu/mway).
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Ela possui a forma de uma espiral, sobre a qual falaremos nessa se¢éo e é constituida de
um disco com um nucleo (a regido do plano) e um halo com a forma aproximadamente

esférica que envolve o disco.

6.2. A ESTRUTURA DA NOSSA GALAXIA

Somente podemos ver a olho nu a faixa de estrelas que constituem o disco da Galaxia,
mas existem outros dois componentes tdo importantes quanto as estrelas: o gas
interestelar e a poeira. Vamos entdo discutir qual é a forma da nossa Galéxia. Conforme
mencionamos, podemos entender a forma da Galéxia se pensarmos num disco com um
bojo no centro, envolvido por um halo esférico. O diametro desse disco, estimado
através das medidas de hidrogénio através do plano, é da ordem de 100000 anos luz. A
espessura do disco é muito menor, da ordem de 2000 anos luz. O nosso Sistema Solar

encontra-se a cerca de 30000 anos luz do centro da Galaxia, num dos bragos espirais.

Como visto no capitulo sobre as estrelas, ao observarmos as estrelas notamos que a
imensa maioria delas se distribui ao longo da seqliéncia principal no diagrama HR.
Tipicamente, as estrelas podem ser divididas em dois grupos: tipo I, que caracteriza as
estrelas mais jovens e com composicdo quimica mais heterogénea (formadas de
hidrogénio, hélio e uma fracdo de elementos mais pesados que os dois), e tipo Il, as
mais antigas, com composi¢do quimica mais homogénea (praticamente so hidrogénio e
hélio), semelhante a da nuvem-mae que deu origem a Galaxia. As estrelas mais jovens
acabam, pela estrutura dos bragos espirais e gravidade local, concentrando-se em
regides proximas do plano. As estrelas mais antigas estdo principalmente localizadas em

aglomerados globulares, espalhados pelo halo.

Essa concentracdo de estrelas em aglomerados é normal e observada na nossa e em
outras galéxias. Aglomerados estelares sdo extremamente importantes no estudo da

evolucdo estelar e galactica. Objetos formados em aglomerados possuem tipicamente a
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mesma composicdo quimica, a mesma idade e estdo situados aproximadamente a
mesma distancia de nos. Entdo, estudar as estrelas em aglomerados nos permite ver
objetos em estagios evolutivos diferentes, mas que foram formados a partir das mesmas
condigdes iniciais. Classificamos os aglomerados em abertos e globulares. Aglomerados
abertos estdo concentrados no disco e contém, em média, 100 objetos, quase que s6 do
tipo I. Eles sdo um grupo esparso, cujas componentes estdo ligeiramente ligadas pela
gravidade. Exemplos classicos de aglomerados abertos sdo as Pléiades (Figura 6.2) e as

Hiades (na constelagédo de Touro).

Figura 6.2 — M45, um dos mais brilhantes e proximos aglomerados abertos
conhecido. Também conhecido como Pléiades, ele contém cerca de 3000 estrelas e

encontra-se a ~ 400 anos-luz da Terra. (Ref: http://antwrp.gsfc.nasa.gov/apod).

Ja os aglomerados globulares (Figura 6.3), mencionados no paragrafo anterior, sao
fortemente ligados pela gravidade, possuem uma forma esférica bem definida (com raio
da ordem de uns 100 anos luz) e contém cerca de 100000 estrelas. A maioria das

estrelas componentes séo do tipo I1.

-6.11 -



Figura 6.3 — Messier 80, um dos 147 aglomerados globulares conhecidos na
Galéxia, localizado a 28,000 anos-luz da Terra, M80 contem centenas de milhares
de estrelas, ligadas por sua atracdo gravitacional muatua (Ref:

http://antwrp.gsfc.nasa.gov/apod).

Vamos olhar agora para 0s outros componentes das galaxias: as nuvens de gas e poeira.
As nuvens de gés interestelar sdo uma espécie de residuo do processo de formacdo das
estrelas. Regides espalhadas pela nuvem se condensam e dao origem as estrelas; o gas
que resta apds o processo de formacdo continua espalhado entre as estrelas e
“confinado” ali pela forca da gravidade. A existéncia de nuvens ao longo do plano da
Galéxia e em seus bracos € responsavel pelo obscurecimento (absor¢do da luz emitida
pelas estrelas mais distantes) ao longo do plano. Particulas de poeira cosmica sdo
também responsaveis pelo obscurecimento ao longo do plano Galactico na faixa dptica.
O tamanho dos grdos de poeira é da ordem de alguns milésimos de milimetros e emitem
principalmente radiacdo infravermelha. Essa emissdo ¢ uma forma de reprocessamento
da luz visivel, absorvida pelos gréos, utilizada para aquecé-los e depois retransmitida no

infravermelho.
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O astronomo Robert Trumpler mostrou, em meados da década de 30, que poeira e gas
eram responsaveis pelo obscurecimento do plano Galactico. Vemos uma grande
quantidade de estrelas espalhadas pelo plano, mas ndo conseguimos ver outras galaxias
através dele exatamente por essa razdo. Ao olhar para fora do plano, vemos menos
estrelas e mais galaxias distantes. Trumpler mostrou que a luz emitida pelas estrelas é
reduzida pela metade a cada 3000 anos luz percorridos ao longo do plano galactico.
Assim a radiacdo emitida do centro da Galéaxia chega até nés (localizados a 30000 anos
luz do centro) com uma intensidade (1/2)'°, ou seja, aproximadamente 0,001 vezes a
intensidade inicial, devido a absorcdo pelas nuvens de gas e poeira. Como sabemos
entdo que ela tem a forma de uma espiral, com bracos ao redor de um ndcleo?
Mapeamos a estrutura de “disco + halo”, mencionada no comeco dessa secdo, utilizando
a emissdo radio e infravermelho, cujos comprimentos de onda sdo pouco absorvidos,

para tracar o contorno da Galaxia usando medidas nos bragos espirais (Figura 6.4).

Figura 6.4 — Emissao de radio no comprimento de onda de 21 cm, produzida por

hidrogénio neutro, e usada para mapear os bracgos espirais da Via Lactea
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A Figura 6.5 mostra um mapa de emisséo sincrotron de todo o céu, com destaque para o
plano da nossa Galéxia, feito na frequéncia de 408 MHz. Esse mapa, feito por Haslam e
colaboradores, é famoso por ter sido montado a partir da combinagdo de medidas em
diversos telescopios ao longo de 15 anos. A maior parte da emissdo concentra-se no
plano da Via Lactea (que tem a forma de uma *“corcova”) e um bom numero de

radiofontes individuais dentro e fora da Galaxia aparecem também na figura.

Figura 6.5 — Mapa de emissdo sincrotron feito por Haslam e colaboradores. A
frequéncia de observacdo é 408 MHz e o plano da Galaxia ¢ a faixa escura, situada
no centro do mapa. Nesse mapa néo se observa estrelas individuais, mas radiofontes

extensas e restos de supernovas (Ref: http://antwrp.gsfc.nasa.gov/apod).

6.3. AS FORMAS CONHECIDAS: ESPIRAIS, ELIPTICAS E
IRREGULARES

A maior parte das galaxias possui caracteristicas que permitem classifica-la como
espirais ou elipticas. Galaxias elipticas possuem uma aparéncia oval e algumas sédo
quase esféricas. Elas apresentam nucleos brilhantes com regides externas mais ténues e
ndo possuem uma borda claramente definida. Tipicamente quase ndo contém gas ou

poeira, a matéria prima que permite a formacéo continua de estrelas e sdo formadas, em
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grande maioria, por estrelas de populacéo Il (velhas).

A faixa de massa e tamanho das galaxias elipticas € grande, cobrindo desde anés (pouco
maiores que um aglomerado globular) até raras gigantes (como M87) e supergigantes,
com mil vezes a massa da nossa galaxia e cerca de 500000 anos luz de diametro. A
maioria das galaxias (mais de 60%) € eliptica, em grande parte galaxias anas. Na
classificacdo de galaxias, as elipticas sdo identificas pela letra E seguida de um ndmero

que define os diversos tipos de elipticas.

Galaxias espirais, como a nossa, tém discos com nucleos e halos dificeis de serem vistos
principalmente por causa do brilho do nucleo e do disco. Como o disco e 0s bracos
espirais sdo constituidos de estrelas de populagédo I, jovens, e contém bastante gas e
poeira, especialmente nos bragos, elas possuem uma taxa alta de formagéo de estrelas,
que explica esse brilho. Ja o halo é constituido de uma populacéo de estrelas tipo Il. Os
bracos espirais estdo enrolados em torno do nucleo, dando ndo mais do que uma volta
ao seu redor. As galaxias espirais formam duas seqléncias separadas: as espirais
barradas (Sb) e as espirais normais (S). Espirais normais sdo subdivididas em Sa
(nucleos grandes e pequenos bragos enrolados), Sb (ndcleos menores e bragos mais
soltos) e Sc (nucleos bem pequenos e bracos quase “desacoplados” do nucleo). Cerca de
um terco das galéxias espirais observadas sdo barradas e sua subclassificacdo é a
mesma: SBa, SBb e SBc. A razdo da existéncia da barra ainda ndo é bem entendida
pelos astrbnomos. Seu intervalo de massa e tamanho € bem menor que o notado nas

elipticas, variando entre 100 e algumas centenas de bilhdes de vezes a massa do Sol.

As Figuras 6.6 e 6.7 mostram fotos de galaxias elipticas e espirais. Nota-se claramente a
diferenga em suas estruturas. Entretanto, ndo se tem uma idéia clara do porqué da
existéncia dos bracos espirais, ou melhor, da forma espiral. O dilema dos bracos (como
se formaram? Por que ndo se enrolam ao redor do nucleo da galaxia?) vem sendo

estudado desde o inicio do século e a sugestdo mais aceitavel, dada pelo astronomo
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sueco Bertil Lindblad e aperfeicoada pelo matematico americano C.C. Lin, € que 0s
bracos das galaxias espirais sdo “cristas” de uma onda de densidade. Cada periodo dessa
onda é da ordem de algumas dezenas de milhGes de anos. Coincidentemente, esse € 0
tempo de vida das estrelas tipo O e B presentes nos bracos das espirais.

Bl

Figura 6.6 — Galéaxia eliptica EO, E3 e EO. Note-se o gradual aumento de
excentricidade da esquerda para a direita.

G4 LT,

Figura 6.7 — Galaxias espirais Sa, Sb e Sc, com a clara variagdo na forma e

estrutura dos bracos. Note-se a auséncia, nessa foto, de espirais com barra.
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Edwin Hubble classificou os varios tipos de galaxias em um diagrama semelhante a um
diapasdo, onde as elipticas formam um grupo em um dos lados do diapaséo e as espirais
sdo divididas no “garfo” (Figura 6.8). A classificagdo € baseada na aparéncia das
galéxias. Na juncdo dos trés bracos, Hubble colocou o tipo SO, que é bastante estranho e
combina propriedades de ambos os tipos (Figura 6.9). Elas tem a forma e o disco das
espirais, mas ndo tem gas e poeira que permitem a formacdo de estrelas. A velocidade
de rotacdo e a quantidade de poeira crescem das elipticas para as espirais. Apesar dessas
diferengas, ndo existe nenhuma evidéncia que um tipo de galéxia evolui para o outro.
Provavelmente as caracteristicas que mencionamos aqui sdo todas determinadas nos

instantes de formacéo de cada uma.

Espirais Q/
normais ? / Sc

/ Sb

Elipticas

. . ISO / Sa
SBO \ SBa
EO E3 E7

SBc
Espirais
barradas \

Figura 6.8 — Diagrama de Hubble para classificacdo de galaxias regulares (Fonte:
Shu, pag. 294).

Figura 6.9 — Imagens de galaxias SO. Note a presenca de uma barra no objeto a
direita (Sh0).
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Figura 6.10 — Da esquerda para a direita, Grande Nuvem e Pequena Nuvem de

Magalhaes.

Uma pequena percentagem de galéxias estudadas ndo se encaixa nas classificagdes
acima, sendo entdo denominadas irregulares (Irr). Nossas vizinhas mais préximas, a
Pequena e a Grande Nuvem de Magalhdes sdo exemplos tipicos de galaxias irregulares
(Figura 6.10).

Existem ainda galaxias compactas e extremamente brilhantes e densas descobertas por
Fritz Zwicky e, ainda, outras que apresentam formas distorcidas e estranhas. Em alguns
casos essas formas podem ser explicadas por interagdo com algum objeto proximo

(galéxias vizinhas), mas em outros a causa da distorcao €, simplesmente, desconhecida.

6.4. A FORMACAO DAS GALAXIAS

As galaxias devem ter sido criadas ha bilhdes de anos atrds. Tanto quanto sabemos,
todas elas possuem estrelas de populacdo tipo Il, logo sua idade deve ser de, pelo
menos, uns 10 a 11 bilhdes de anos, que é a idade tipica das estrelas de populacéo I1. O
Universo hoje é muito velho para formar novas galaxias, porque o gas espalhado entre
as galaxias e aglomerados possui uma densidade muito baixa para formar novas

estruturas. A densidade média de uma galéxia é da ordem de um &tomo por centimetro
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cubico. Essa seria a densidade se todas as estrelas fossem dissolvidas e espalhadas

uniformemente pelo volume da galéaxia.

Embora extremamente baixa para 0s nossos padrdes (a densidade do nosso corpo é de 1
g.cm™, ou 1x10%* atomos por centimetro clbico), essa densidade ainda é cerca de um
milhdo de vezes maior do que a densidade do Universo hoje (cerca de 10%° g.cm™).
Entretanto, quando o sistema solar se formou a densidade do Universo era cerca de 10
vezes maior do que a densidade de hoje. Quando o Universo tinha cerca de 10 milhdes
de anos, sua densidade era cerca de um milh&o de vezes maior do que hoje (um atomo
de hidrogénio por centimetro cubico) e as galaxias ainda estavam em processo de

formacéo.

Basicamente, a teoria de formacdo e evolugdo das galaxias envolve uma participacdo
importante da forca gravitacional. A teoria do colapso sugere que galaxias, da mesma
forma que estrelas, formaram-se a partir de uma nuvem de hidrogénio e hélio, ambos
criados nos primeiros instantes de vida do Universo (mais precisamente, nos trés
primeiros minutos). Inicialmente, essas nuvens se expandiam junto com a expansao do
préprio universo; depois de um certo tempo, a atracdo gravitacional de uma regido um
pouco mais densa dentro da nuvem fez com que ela se expandisse mais lentamente.
Finalmente, apo6s alguns milhdes de anos, ao invés de continuar a expansao, a nuvem
comecgou a se contrair e a separacdo entre diferentes nuvens foi aumentando. A Figura

6.11 mostra como esse processo provavelmente ocorreu.
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A maioria das galaxias aparentam ser entidades independentes, interagido umas com as
outras devido a forca gravitacional. 1sso € uma “ilusdo” causada pela impossibilidade de
telescopios observarem a enorme quantidade de gas existente entre as galaxias. Uma
enorme quantidade de gas parece existir em todos os aglomerados de galaxias e sua
presenca € notada devido a emissdo de raios X, que ocorre quando o gas € acelerado

pelo campo gravitacional das galéxias.

Figura 6.11 — De cima para baixo, vemos uma nuvem de gas em expansao; no
centro a nuvem comega a colapsar sob o efeito da matéria concentrada no seu
interior. Embaixo, estrelas de populacdo Il sdo formadas no nucleo. As regides
externas do globo caem para o centro e criam um disco de gas em rotacdo onde
estrelas de populacdo I irdo, futuramente, se formar (Ref. Adaptada de Seeds,
2000)
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Durante o processo evolutivo, colisdes dos mais diversos tipos devem acontecer entre
galéxias, algumas bastante dramaticas, especialmente quando galéxias espirais estdo
envolvidas. Grupos e aglomerados certamente sdo afetados pela forga gravitacional dos
outros componentes e, muitas vezes, ocorre a fusdo de duas galaxias para formar uma
galéxia gigante ou, quando o evento € muito violento, uma onda de choque pode romper

a estrutura estavel e destruir as galaxias envolvidas na colis&o.

6.5. RADIOGALAXIAS E QUASARES

O inicio da observacdo do Universo na faixa de radio do espectro eletromagnético
ocorreu na década de 30 com Karl Jansky e Grote Reber. A partir do final da Il Guerra
Mundial, radiotelescopios comecgaram a ser construidos na Inglaterra e Australia e hoje,
grande parte da pesquisa feita sobre o Universo distante é possivel porque a emissdo em
radio é capaz de viajar grandes distancias sem sofrer nenhum tipo de absor¢cdo no meio

intergalactico.

Centenas de radiofontes foram descobertas nos Gltimos 50 anos e a grande maioria delas
foi associada a um objeto também visivel no Optico. Assim, Taurus A (a fonte mais
intensa observada na constelacdo de Touro) foi associada a nebulosa do Caranguejo,
uma nuvem de gas produzida por uma explosao de supernova em 1054 DC. Cignus A
(ou 3C 405) foi identificada com uma galéxia gigante a cerca de UM BILHAO de anos
luz. A maior parte das fontes de radio muito intensas também visiveis no Optico sdo
galéxias e emitem milhdGes de vezes mais energia em radio que a nossa galaxia. Elas
emitem mais energia em radio do que na faixa visivel e, normalmente, sdo galaxias
elipticas gigantes, em geral os objetos mais brilhantes dos aglomerados de galaxias. O
mecanismo responsavel por essa enorme geracdo de energia é chamado de emissédo
sincrotron. As ondas de radio sdo emitidas por elétrons livres que se movem numa

trajetdria espiral em torno de campos magneticos nessas radiofontes (Figura 6.12). Os
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elétrons possuem energias muito grandes, mas, paradoxalmente, 0s campos magnéticos

gue os aprisionam sdo muito mais fracos que 0 campo magnético terrestre.

Figura 6.12 — Representacdo de um nucleo ativo de galdxia (AGN). O feixe
perpendicular (acima e abaixo) ao disco sdo emissdes de alta intensidade, causadas
provavelmente pela aceleragdo de particulas pelo campo magnético do AGN. O
objeto a direita € Centaurus A, 0 nucleo ativo de galaxia mais proximo. Cen A €
uma galaxia eliptica gigante, localizada a cerca de 10 milhdes de anos luz da Terra.
A figura combina uma imagem o&ptica com linhas escuras tracando os lobos de
emissdo em radio (equivalentes aos jatos do desenho a esquerda) e uma imagem

infravermelho superposta (em vermelho) feita pelo satélite 1ISSO.

Atualmente, com os modernos radiotelescopios, é possivel estudar em detalhes a
estrutura das radiofontes e descobriu-se algo bastante interessante sobre sua forma geral.
A maioria delas tem uma estrutura “dupla” e a emissdo de radio localiza-se
principalmente nas extremidades dessa estrutura, em regides que chamamos de
componentes extensas (Figura 6.13). Elas encontram-se separadas por centenas de
milhares de anos luz e a radiogalaxia situa-se entre ambas as componentes.

Frequentemente a regido central é também uma radiofonte que também contém duas
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componentes emissoras separadas tipicamente por somente algumas centenas de anos
luz. Dividimos entdo as radiofontes em extensa (as estruturas externas) e compactas (as

regiGes na propria radiogalaxia).
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Figura 6.13 — Mapa em radio de Cignus A, uma radiofonte classica. A imagem
central (na forma de uma pequena borboleta) representa a regido emissora no
optico. As duas estruturas simeétricas em relacdo ao centro sdo os chamados lobos
emissores e emitem uma enorme quantidade de energia na faixa de radio. O
tamanho tipico dessas estruturas em radio é da ordem de alguns milhGes de anos-

luz.

Os quasares foram inicialmente identificados como radiofontes fracas e, posteriormente,
como estrelas estranhas na nossa propria Galaxia que eram fortes emissoras de radio. A
descoberta de sua real natureza aconteceu em 1963, quando Marteen Schimdt descobriu
que as linhas espectrais do objeto 3C 273 estavam deslocadas de sua posic¢ao original no
laboratério de cerca de 16%, na direcdo de comprimentos de onda mais longos. Em
outras palavras, a fonte tinha um desvio para o vermelho (ou “redshift”) de 0,16 e estava
se afastando de n6s com uma velocidade de 16/100 da velocidade da luz. Nota-se, na
Figura 6.14, a diferenca entre as posi¢des das linhas no espectro de diversas galéxias

distantes e as posi¢des das linhas H e K do calcio, deslocadas em funcdo da distancia.
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Por hora, é interessante comentar que um desvio para o vermelho de 0,16 corresponde,
grosseiramente, a uma distancia de 2 bilhdes de anos-luz. Depois disso, muitas outras
radiofontes foram identificadas como objetos semelhantes a estrelas, mas com grande
desvio para o vermelho. O nome QUASAR vem da contracdo de QUASI-STELLAR
RADIO SOURCE e estd hoje associado a fontes remotas que emitem grandes
quantidades de energia e que apresentam um grande desvio para o vermelho em suas

linhas espectrais (Figura 6.15).
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Figura 6.14 — Relacdo redshift x distancia para diversas fontes extragalacticas. As
flechas a direita indicam o deslocamento das linhas H e K do calcio (Cortesia do

Observatorio Palomar).

Mas 0 que sdo os quasares? Ainda ndo se tem uma resposta satisfatoria para essa
pergunta... a resposta mais aceita (mas absolutamente ndo unanime) é que eles séo

objetos semelhantes a galéxias, mas localizados a distancias MUITO maiores. E, para
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aparecerem no céu com o aspecto de estrelas fracas, mas situados a distancias téo
grandes, sua taxa de geracdo de energia deve ser fenomenal! Além disso, 0s quasares
apresentam uma variacdo, as vezes regular, na emissdo de radiacdo que é notavel em
alguns poucos dias (no Optico) ou mesmo horas (em raios X) de observacdo. Como a
variabilidade na emissdo de um objeto ndo pode acontecer num tempo menor do que a
luz leva para se propagar de um lado a outro desse mesmo objeto, a variagdo na
luminosidade emitida nos da uma estimativa do tamanho dele.
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Figura 6.15 — Posicdo das linhas de emissdo do H observadas em quasares tipicos.

As linhas horizontais em Hg, g, x, 5 representam a magnitude do deslocamento, em

unidades de comprimento de onda.

Observagdes de quasares na faixa de raios X e uma interpretacdo cosmologica
(associada a idade e a distancia que tais objetos se encontram) sugerem que o nucleo de

um quasar deve ter o tamanho aproximado do nosso sistema solar, mas emitindo uma
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energia cerca de 10 trilhdes de vezes maior que a do Sol. E natural, portanto, que essa

hipdtese ndo seja um consenso entre astrébnomos, devido a sua desproporgéo.

Os quasares sdo bastante semelhantes as radiogalaxias e também podem ter
componentes compactas ou extensas. Na verdade, nem sempre 0s astrénomos
conseguem distinguir perfeitamente entre um quasar e o nucleo brilhante de uma
radiogalaxia (Figura 6.16). Possivelmente quasares e nucleos de radiogalaxias sdo o

mesmo objeto, que se comporta de forma diferente ao longo de sua evolugéo.

Figura 6.16 — Regides hospedeiras de quasares.

Ainda ndo se sabe também qual € o mecanismo que alimenta essa producdo fenomenal
de energia. Parece ser consenso que a transformacgdo de energia gravitacional em
energia luminosa é o mecanismo alimentador, mas isso pode ocorrer de diversas
maneiras. Hipoteses como contracdo do gas que sobrou apos o processo de formacao da
galéxia, estrelas supermassivas girando a enormes velocidades e possuindo um campo
magnético intenso (conhecidas como spinars) ou mesmo buracos negros gigantescos no
nucleo de uma galaxia vém sendo levantadas por astrdnomos nas Ultimas décadas. A
hipdtese do buraco negro central € a mais aceita atualmente e justificaria, a0 mesmo
tempo, o tamanho compacto da fonte e sua intensa producdo de energia, uma vez que
um buraco negro com um bilhdo de vezes a massa do Sol é capaz de gerar, durante a sua

vida, uma energia equivalente a 100 milhdes de vezes essa mesma massa. Ela pode
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inclusive explicar o porque de um quasar ser uma fonte de ondas de radio, utilizando a
hipdtese de que o gas sugado para dentro do buraco negro pode, devido ao movimento
espiralado semelhante ao da agua correndo para dentro de um ralo de pia, atuar como
um dinamo e produzir feixes de particulas que seriam ejetados em dire¢cdes opostas.
Esses feixes ativariam as regifes extensas mencionadas no comeco dessa secdo. A
Tabela 6.1 contém uma lista de diversos objetos que, embora sejam também galaxias,
foram classificadas separadamente em funcdo de algumas caracteristicas peculiares,
mencionadas na segunda coluna da tabela. A Figura 6.17 mostra uma imagem do quasar

3C 219 no Optico e em radio.

Figura 6.17 — Imagens superpostas do quasar 3C 219. No centro encontramos a
componente optica, observado no éptico. Observe o jato fraco de matéria saindo da
fonte (parte central da imagem). A mesma fonte medida em radio mostra o forte
jato, com o formato aproximado de um taco de beisebol na parte inferior direita da

figura.
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TABELA 6. 1 - DIVERSOS TIPOS DE GALAXIAS ATIVAS E SUAS CARACTERISTICAS

PRINCIPAIS

7. GALAXIAS ATIVAS

8. Seyferts 9. Galaxias espirais com ndcleo brilhante. Observagdo do ndcleo mostra linhas
de emissdo e emissdo em radio
10. Galéxias N 11. Galéxias elipticas com ndcleo brilhante. Algumas séo radiofontes.
12. Objetos BL [ 13. Provavelmente galdxias elipticas com ndcleo muito brilhante. Observacdo do
Lacertae nicleo mostra uma emissdo continua sem nenhuma particularidade e
polarizagdo bastante variavel.
14. QSOs 15. Objetos quase estelares semelhantes aos quasares, mas que ndo apresentam a

emissdo na faixa de radio caracteristica daqueles. Apresenta também desvios

para o vermelho bastante grandes.

Segundo Fred Hoyle, um famoso astronomo britanico, falecido em 2002, o

entendimento de porqué existem diferentes tipos de galéxias e como elas se formaram é

um dos problemas mais importantes que existem hoje em astronomia. As propriedades

das estrelas individuais que formam as galaxias é assunto abordado pela astrofisica e

astronomia, enquanto o fenémeno da formag&o das galéxias toca a area da cosmologia.

Pode-se dizer que o estudo das galaxias cria uma ponte entre a astronomia e astrofisica

convencional de um lado e a cosmologia do outro.

6.6. A ESCALA DE DISTANCIA COSMOLOGICA

Todo o estudo da astronomia depende, fundamentalmente, de se conhecer a que

distancia se encontra o objeto estudado para, a partir dai, se determinar o seu brilho

intrinseco e estudar as propriedades da radiacdo que chega até nds. Historicamente, 0s

-6.28 -




modelos cosmoldgicos concebidos pelo Homem envolviam a Terra, a Lua, o Sol, os
planetas e as estrelas distantes e, desde o tempo da civilizacdo grega tem-se feito
determinagOes do tamanho da Terra e das distancias Terra-Sol e Terra-Lua. O
aparecimento dos telescopios, no séc. XVII, s veio aumentar a necessidade de se

“mapear a estrada cdsmica”, comegando com a nossa vizinhanga mais proxima.

A idéia, acredita-se que inicialmente formulada por Emanuel Kant, que nebulosas
elipticas eram na verdade aglomerados enormes de estrelas, trouxe ao Homem a
necessidade de entender melhor os diferentes objetos que ele avistava no céu. A
descoberta dos aglomerados de galaxias e da expansdo do Universo, no séc. XX,
acentuou esse problema. Os astrdnomos resolveram, entdo, sistematizar as maneiras de
determinar as distancias até esses objetos, para poder realizar o “mapeamento cdsmico”.
Nessa secdo vamos estabelecer as bases para a discussdo, feita no capitulo sobre
Cosmologia, que diz que quanto maior a distancia que um objeto se encontra de nos,
maior a velocidade com que ele se afasta. A pergunta que vamos responder nessa se¢do

é como os astrénomos medem as distancias aos objetos extragalacticos.

Conforme comentado nos capitulos anteriores, medidas de paralaxe sdo utilizadas para
estimar as distancias a estrelas proximas. Entretanto, os erros nessas medidas limitam o
uso das paralaxes a distancias inferiores a cerca de 100 anos-luz. Estrelas Cefeidas e
estrelas Novas podem ser usadas para medir distancias na nossa Galéaxia e até galaxias
proximas. Eles possuem caracteristicas bastante marcantes (tais como a intensidade do
brilho ou a variabilidade regular) que permitem sua identificacdo em outra galaxia. A
comparacdo é feita entre objetos do mesmo tipo, cuja paralaxe de um deles tenha sido
determinada. Como a intensidade da luz emitida decai com o inverso do quadrado da
distancia entre fonte e o observador, € possivel estimar a distancia até objetos mais

distantes.
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Os metodos utilizando Cefeidas permitem medidas razoavelmente seguras de distancias
até cerca de 10 milhdes de anos luz; a partir dai torna-se mais e mais dificil identificar
Cefeidas individuais nas galaxias. Para atingir distancias maiores é necessario utilizar
outros calibradores padrdo, cujo brilho e/ou tamanho angular intrinsecos conhecidos
podem ser comparados ao brilho e tamanho de objetos semelhantes, mas localizados a
distancias maiores. Naturalmente, o trugue nesse processo € ter certeza que escolhemos
um critério adequado para reconhecer que observamos o mesmo tipo de objeto visto na

nossa vizinhanga.

Com o “mapeamento da estrada cosmica” até algumas centenas de milhdes de anos-luz
da Terra, uma nova questdo aparece claramente aos astrbnomos: por que existem
algumas escalas de aglutinacéo preferenciais no Universo? Em outras palavras, por que
0 Universo segue uma hierarquia de distribuicdo de matéria, mas somente até um certo

ponto?

6.6.1. HIERARQUIAS

Se tirarmos uma “radiografia” do Universo, veremos que sua estrutura é hierarquica.
Além das galaxias em pares, observamos grupos (constituido de algumas poucos a
algumas dezenas de objetos, num raio de cerca de 1 milhdo de anos-luz — essa é a
hierarquia mais comum, com a maior parte das galaxias sendo encontradas em grupos),
aglomerados (alguns milhares de objetos, num raio de cerca de 10 milhdes de anos luz)
e superaglomerados (contém cerca de 100 a 1000 aglomerados num raio de aproximada-
mente 100 milhdes de anos-luz). Encontramos uma espécie de parede de galaxias a uma
distancia de aproximadamente 450 milhGes de anos-luz e, a partir dai, ndo existe
nenhuma evidéncia de outro nivel na hierarquia de aglutinacdo da matéria (Figura 6.18).
Aparentemente, ao tentar enxergar o Universo alem de 450 milhdes de anos-luz nao

encontramos nenhuma estrutura porque estamos olhando para uma regido/época em que
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as galaxias ainda ndo haviam se formado. Conforme mencionamos antes, olhar para o0s
confins do Universo € a mesma coisa que observar regiées num passado remoto, perto

da época em que o proprio Universo se formou.
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Figura 6.18 — A distribuicdo de galaxias no Universo proximo feita pelo 2dF
Survey (http://www.mso.anu.edu.au/2dFGRS).

O aglomerado mais proximo de nds é o aglomerado de Virgem, localizado a cerca de 50
milhdes de anos-luz (na direcdo da constelacdo de Virgem). Ele contém cerca de 200
galéxias brilhantes, das quais 68% sdo espirais, 19% sdo elipticas e o resto é constituido
de galéxias irregulares ou ndo classificadas (ja visto nas Figuras 6.6, 6.7 e 6.9).
Localizado a cerca de 350 milhdes de anos-luz, o aglomerado de Coma é o segundo
mais proximo e contém alguns milhares de galéxias de todos os tipos ja comentados. Ao
contrario de Virgem, em Coma a maioria das galaxias sdo elipticas ou SO (cerca de
80%) e somente uns 15% sdo classificadas como espirais ou irregulares. Duas
caracteristicas sao notaveis nos aglomerados ricos como Coma: a) a relativa auséncia de
galéxias espirais e b) a existéncia de uma ou duas supergigantes elipticas proximo ao

centro do aglomerado.
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6.6.2. DISTANCIAS TIPICAS

Estamos acostumados, no nosso dia a dia, a pensar e trabalhar com distancias e medidas
em termos das nossas préprias dimens@es; quando precisamos pensar em coisas muito
grandes e muito pequenas, dimensGes menores que deécimos ou centesimos de
milimetros, ou milhares de quildmetros ja sdo dificeis de quantificar mentalmente. Se
pensarmos, entdo, nas distancias tipicas que envolvem os fendmenos astronémicos,
veremos que elas encontram-se, muitas vezes, além da nossa realidade e mesmo da
imaginacdo. Vamos montar uma tabela que nos mostra, em termos gerais, as relagdes de

tamanho entre objetos no Universo que conhecemos:

TABELA 6.2 - ESCALA DO UNIVERSO CONHECIDO (ADAPTADA DE FERRIS, PAG.

225)
RAIO (METROS) |OBJETOS CARACTERISTICOS
10% Universo observavel
10% Superaglomerados de galéaxias
10% Aglomerados de galéxias
10% Grupos de galaxias
10% Nossa Galaxia (Via Léactea)
108 Nebulosas gigantes
10" Sistema Solar
10* Atmosfera exterior das estrelas gigantes vermelhas
10° Sol
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108

Planetas gigantes (Jupiter, p. ex.)

10’ Estrelas ands, planetas como a Terra
10° Asteroéides, ndcleos de cometas

10* Estrelas de néutrons

1 Seres humanos

10 Molécula de DNA (eixo longo)

10° Células vivas

10°° Molécula de DNA (eixo curto)

101° Atomos

10 NUcleos dos 4&tomos pesados

10" Prétons e néutrons

10 Escala de Planck; quantum de espaco

E interessante frisar que, em Astrofisica Extragalactica e Cosmologia, trabalhamos com
as maiores distancias que um ser humano pode imaginar; algo entre 22 e 26 ordens de
grandeza maior que suas proprias dimensdes! Nao é de se admirar que, ao extrapolar as
distancias para valores cada vez maiores, as incertezas envolvidas sejam também
grandes. Tipicamente, a incerteza sobre o tamanho do Universo e, indiretamente, sobre
sua idade, vem dos problemas em se calibrar e extrapolar a distancia até os objetos mais
distantes. A Lei de Hubble, que descreve a velocidade de recessdo das galéaxias, pode

ser usada para estimar as dimensdes tipicas do nosso Universo e serd discutida em

detalhes no capitulo sobre Cosmologia.
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6.7. REFERENCIAS

Além da bibliografia em portugués e inglés consultada, incluo alguns outros textos que
talvez despertem a aten¢do daqueles que tiveram uma formagéo em ciéncias exatas. Eles

foram escolhidos com base pura e simplesmente no meu gosto pessoal

1. “O despertar da Via Lactea”. Thimothy Ferris. Ed. Campus, 1990. Texto de
divulgacdo, um pouco romanceado, mas que cobre de forma bastante fiel a historia
da astronomia, desde seus primérdios. O autor € um dos grandes jornalistas ligados

a divulgacéo cientifica nos EUA.

2. “A Brief History of Time”. Stephen Hawking. Um dos livros mais divulgados sobre
Cosmologia, lamentavelmente muito mal traduzido para o portugués, sob o titulo
“Uma breve historia do tempo”. Ainda assim, um texto muito interessante, por
mostrar a visdo de Universo de um dos grandes fisicos da segunda metade do século
XX.

3. “Shadows of Creation: Dark Matter and the Structure of the Universe”. Michael
Riordan e David Schramm. W. H. Freeman and Co., New York, 1991. Texto de
divulgacéo cientifica, escrito com o objetivo de passar ao leitor os conceitos basicos
do processo de formacdo de estruturas e da existéncia de matéria escura no

Universo.

4. “The Physical Universe”. Frank Shu. University Science Books, 1982. Livro texto
adotado em diversas universidades americanas, em geral usado para apresentar um

curso de um ano em astronomia para alunos que ndo vao seguir a carreira cientifica.

5. ASTRONOMIA: Uma Visdo Geral do Universo. Orgs. Amancio Friaga, Elisabete
Dal Pino, Laerte Sodré, Jr. e Vera Jatenco-Pereira, EDUSP, 2000.

6. Revistas “Scientific American Brasil” e “Ciéncia Hoje”. Existem diversos artigos

ligados & formacdo do Universo e a interagdo entre galaxias. Vale a pena pesquisar.
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7. “Foundations of Astronomy”. Michael Seeds. Wadsworth Publising Co., 1997.
Livro texto de introducdo a astronomia, com textos claros e excelentes ilustracoes.
Um dos pontos altos do livro sdo as caixas de texto com questionamentos e as

perguntas no final de cada capitulo.
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7.1. INTRODUCAO

Nas ultimas décadas temos percebido um aumento rapido no conhecimento sobre a
nossa vizinhanga césmica e, com as observagdes de objetos mais e mais distantes, a
fronteira do Universo parece ter sido empurrada para os confins do tempo. Somos a
primeira geracdo de seres humanos capazes de perceber os grandes detalhes da Histdria
Cosmica, das origens do Universo até o desfile das galaxias pelos céus. Nosso futuro
sera fortemente influenciado pela apreciacdo e entendimento dos processos fisicos que
ocorrem no Universo. Nesse capitulo apresentaremos um breve resumo da Histdria da
Astronomia e discutimos os constituintes do Universo nas maiores escalas conhecidas,
bem como as idéias relativas as suas origens e evolugdo. Discutiremos tambem as
observacbes que nos permitem formular um modelo mais consistente de Universo,
conhecido como 0 Modelo Cosmoldgico Padrdao (MCP) e um pequeno ensaio sobre o

futuro do Universo.
7.1.1 UMA PERSPECTIVA HISTORICA

As origens historicas de uma visdo cosmoldgica do Universo, estdo diretamente ligadas
aos conceitos miticos que povoaram as religides dos povos antigos. Como as fronteiras
do “mundo conhecido” eram pouco conhecidas, cada civilizacdo adequava seu
“universo” ao mundo terreno, Sol, Lua e planetas. Essa associagdo tinha raizes numa
necessidade de organizar o “Cosmos” e, de alguma forma, explicar a origem do lugar
onde o Homem vivia. Durante o curso da Historia da Astronomia, a associa¢do de
corpos errantes no céu com divindades nos remete diretamente ao conceito de magia,
que hoje pode ser vista como uma forma de sintetizar o mundo natural e seu
relacionamento com o Homem. Nessa eépoca 0 Homem vivia num mundo de
relacionamentos e afinidades, cuja pretensa manipulacdo era feita por magos, com o
objetivo de compreender e tentar dominar as forgcas da natureza. Nesse sentido,

enquanto “experimentador de técnicas méagicas”, 0 mago pode ser considerado como 0
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antepassado do cientista e, por que ndo?, do astrbnomo, uma vez que muitas das crencas
magicas envolviam rituais em que a necessidade de se prever ou aproveitar os ciclos
celestes era premente. As crencas inconstantes do Homem a respeito do céu e o
desenvolvimento de suas idéias sobre a natureza serviram como um fio que guiou a
espécie humana através do labirinto de diferencas culturais em varias civilizacdes. Essas
crencas agiram também como um espelho, refletindo as atitudes cientificas do Homem

em funcéo de sua epoca.

A cosmologia na Idade Antiga pode ser bem representada pela astronomia egipcia e
mesopotamica e seu apogeu ocorreu no florescer da Grécia Classica. A civiliza¢do
grega classica (600 a.C.) foi a sociedade antiga que mais avangou em Astronomia e em
outras areas do conhecimento humano como filosofia, matematica e artes. Contudo, a
mitologia grega era bem criativa. Essa civilizagdo sofreu muita influéncia dos antigos
egipcios e dos babildnicos tanto na area mitoldgica como na cientifica. A cosmologia
grega, por exemplo, foi uma fusdo evoluida das idéias egipcias, fenicias, mesopotamias,
minoanas e micénicas. Muitos filésofos, pensadores e cientistas gregos contribuiram

para o crescimento da astronomia.

A civilizacdo arabe deu continuidade a busca do conhecimento cientifico e a evolugéo
cultural proporcionados pelos antigos gregos. Foram os arabes que nomearam boa parte
das estrelas e constelagdes. Entretanto, com excecdo da civilizacdo arabe, durante a
Idade Média (de 800 a 1450 d.C.), a evolucdo do pensamento cientifico foi praticamente
inexistente. O modelo de Ptolomeu (Universo Geocéntrico) transformou-se em dogma
adotado pela religido cristd e, em consequéncia, pela civilizacdo cristd. Era muito
comodo admitir a Terra do Homem como centro do Universo. No fim da era medieval,
um estudante germanico (Nicolau de Cusa) imaginou que a Terra ndo era o centro do
Universo propondo que a mesma girava em torno de seu eixo. Imaginou que as estrelas

fossem outros sois situados a distancias diferentes num espaco infinito.
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Entretanto, somente com o Renascimento Europeu associado ao periodo das grandes
viagens de navegacdo, a Ciéncia Ocidental retomou seu crescimento. O inicio da
revolucdo astrondmica vem com a introdugdo do sistema heliocéntrico para o Universo,
por Nicolau Copérnico, com a utilizacdo do telescopio por Galileu e com a descoberta
das Leis de Kepler. A partir desses trés marcos e das descobertas cientificas de Newton
(sec. XVII), a Astronomia comecou a evoluir de forma quantitativa, separando-se cada
vez mais da astrologia e caracterizando-se como ciéncia de fato. Entretanto, a no¢éo real
de que um “universo” existe além do nosso sistema solar s6 veio aparecer no séc. XIX e
a cosmologia, enquanto ciéncia individual, somente passou a ser considerada no séc.

XX. E dessa época que partiremos para nosso estudo do Universo.

7.2 O QUE E COSMOLOGIA?

A Cosmologia é a ciéncia que estuda a origem, estrutura e evolucdo do Universo e é
uma ciéncia multidisciplinar. Seu objetivo € entender como o Universo se formou, por
que ele tem a forma que hoje vemos e qual serd o seu destino no futuro. As principais
ferramentas utilizadas para esse entendimento vém da Fisica, Matematica e da
Astronomia. Da Fisica vem as leis que descrevem fenémenos fisicos nos laboratorios da
Terra e, ao verificarmos que elas descrevem fendmenos semelhantes em lugares
distantes do Universo, podemos reafirmar seu carater universal. De certa maneira, um
cosmologo utiliza o Universo como um imenso laboratorio. A Matematica nos da a
linguagem utilizada para registrar 0s processos observados e que permitem uma
descricdo precisa dos fendmenos astrondmicos. Da Astronomia tomamos emprestadas
as téecnicas de observacdo do céu, medicdo do tempo e determinacdo das escalas de
distancia envolvidas. Observacdes astrondémicas de objetos e fendbmenos distantes séo
utilizadas pelos cosmol6gos na montagem do quebra-cabecas que é entender o
Universo. Podemos ainda incluir, no rol das ferramentas, a Quimica e a Filosofia. A
primeira € importante no estudo da composi¢do da matéria no meio interestelar e a
segunda fornece o arcabougo que insere a Cosmologia na hierarquia do pensamento

humano.

7-11



7.21 QUAIS PROBLEMAS A COSMOLOGIA SE PROPOE A RESOLVER?

Ao observar o céu, o homem pode “definir” o tamanho do seu Universo em funcao das
limitagdes dos instrumentos disponiveis e, consequentemente, da regido acessivel a seus
olhos. Isso ndo quer dizer que ndo existam fenbmenos além das regides que
conseguimos ver. Nosso universo tem as fronteiras tecnoldgicas (que serdo superadas
assim que inventarmos instrumentos mais potentes) e as impostas pelas leis fisicas.
Nesse caso estamos limitados pelas velocidades com que a radiacdo eletromagnética

(que pode ser luz, ondas de radio, raios X) se propaga.

Assim, é facil estender o raciocinio e imaginar que existem fendbmenos astronémicos
que j& aconteceram, mas cuja informacéo (sinal eletromagnético na forma de ondas de
radio, por exemplo) ainda ndo chegou até nos porque a fonte encontra-se muito distante
da Terra. Além da questdo da distancia existe o problema de que a atmosfera da Terra
absorve a radiacdo eletromagnética incidente em quase todos os comprimentos de onda
do espectro eletromagnético. As unicas “janelas” visiveis do solo sdo a Optica e a faixa
em radio. A Figura 7.1 apresenta um diagrama que relaciona os comprimentos de onda

com o mecanismo de absorcdo dentro da atmosfera.
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FIGURA 7.1 - Espectro da radiacdo eletromagnética, de raios gama até ondas longas

de radio. Na faixa inferior da figura, as regibes de absorcdo de radiacdo estdo
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marcadas em cinza. A faixa superior mostra as faixas de radiacdo acessiveis a

observac0es a bordo de satélites ou foguetes, acima da atmosfera

Estudando a radiagdo eletromagnética que essas fontes emitem, podemos estimar a que
disténcia elas se encontram, mapear o Universo e procurar respostas para muitas das
perguntas fundamentais formuladas pelo Homem desde que comecou a olhar para o
céu... Em dultima instancia, sempre estaremos questionando nossas origens: gquem
somos? De onde viemos? Para onde vamos? Contudo, parte da motivacao para o estudo
da Cosmologia vem do aparecimento de questbes mais recentes, relacionadas com o

desenvolvimento da Ciéncia em geral, tais como:
e Como o Universo foi formado e como ele terminara?
e Como as estruturas de matéria em grande escala se formaram?
¢ Qual o tamanho e a geometria do Universo?
* O que se pode aprender sobre a fisica estudando o Universo?

*  Aleis da Fisica oferecem uma descricao aceitavel da criacdo?

A pesquisa fundamental em Cosmologia envolve técnicas e instrumentagdo
extremamente sofisticadas, muitas vezes desenvolvida especificamente para este tipo de
pesquisa. Parte da motivacdo para se desenvolver os supercomputadores vem da
necessidade de se usar processadores mais e mais poderosos para simular a formacdo e
evolucdo das primeiras galaxias. Além disso, certas condicGes fisicas no Cosmos sdo
extremas e jamais poderdo ser conseguidas na Terra, de modo que a Cosmologia
associa-se a Fisica para utilizar o Universo como um grande laboratorio. Finalmente, o
apelo intelectual e o conhecimento das perspectivas sobre o Universo em que vivemos
podem servir até como fator de orientacéo ética, direcionando as idéias do Homem e

fornecendo parametros para nortear escolhas que podem definir o futuro da nossa
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espécie. Nesse sentido, a Fisica, a Astronomia e a Cosmologia ndo geram conhecimento

supérfluo e irrelevante — sua importancia é vital.
7.3 COSMOLOGIA E O UNIVERSO EM QUE VIVEMOS

O objetivo final da Cosmologia é explicar o Universo em termos de uma teoria simples
e esteticamente atraente. Entretanto, de todas as ciéncias, a Cosmologia € a mais
exigente em termos de extrapolacdo de resultados e conceitos, j4 que as escalas de
tempo e distancia envolvidas nos problemas cosmoldgicos sdo da mesma ordem de
grandeza da idade e tamanho do Universo que queremos observar. Além disso, ao
contréario de um experimento em laboratério, ndo podemos criar (ou ndo existem) varios
universos para que possamos fazer uma andlise estatistica completa de suas

propriedades.

Nessa secdo serdo discutidas as maiores escalas de distancia em que a matéria consegue
se agrupar. Elas sdo também as maiores observadas pelo homem e constituem o que

chamamos de “Universo Observavel”.

Ao estudarmos a distribuicdo de matéria no Universo, da forma apresentada neste curso,
por exemplo, partimos dos menores constituintes para o “todo”. E facil perceber que
existe uma hierarquia no Universo, em gque matéria vai se juntando para formar uma
determinada estrutura que, numa escala maior, comporta-se como uma pequena parte
que sera juntada as outras para formar uma estrutura ainda maior e assim
sucessivamente, até um limite em que o Universo torna-se homogéneo, isto €, sem

estruturas aparentes.

A teoria mais aceita no momento € que o Universo foi criado a partir de um estado

inicial extremamente denso e quente, com fotons com energias inimaginaveis e pares de
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particulas sendo criados e aniquilados a cada instante. Como o Universo passou desse
estado totalmente desorganizado (o "plasma primordial”) para o estado organizado que
observamos hoje, aparentemente violando a Segunda Lei da Termodinamica? Essa é

uma das perguntas que vamos tentar responder neste capitulo.

As galaxias mais proximas séo brilhantes e permitem um estudo mais detalhado de suas
propriedades. A medida que olhamos para objetos mais e mais distantes, fica mais
dificil medir a radiagdo emitida e por essa razao astrénomos e cosmologos sempre estao
desenvolvendo instrumentos mais sofisticados. Olhando “mais fundo” no Universo, é
possivel estimar a época de nascimento e a evolugdo das galaxias e a sua distribuicdo
inicial no espaco. Essa distribuicdo descreve as chamadas estruturas em grande escala.
Ndo sabemos exatamente em que época isso aconteceu, porque temos muito pouca
informac&o sobre esse periodo do Universo, mas sabemos que isso deve ter acontecido

quando o Universo tinha entre 100 milhdes e 1 bilhdo de anos de idade.

Em contraste, sabemos muito mais sobre o Universo mais jovem, com cerca de 380 mil
anos de idade! Esse periodo é explorado a partir das informagdes que extraimos do
estudo da RCFM (doravante RCFM), descoberta por Arno Penzias e Robert Wilson em
1965, e da sua associacdo com o estado primordial denso e quente mencionado

anteriormente.

A Figura 7.2 mostra uma fatia do Universo com a Terra, nos dias de hoje, localizada no
vertice das duas regides em forma de pizza. Conforme olhamos para pontos mais e mais
longe do vértice, olhamos para objetos mais e mais distantes de nds e, como
conseqliéncia, cada vez mais jovens. Propriedades dos objetos mais proximos podem ser
medidas diretamente com 0s equipamentos disponiveis atualmente para os astrénomos,
de modo que a Figura 7.2 é mais precisa no vértice. A medida que nos afastamos, nosso

conhecimento baseia-se menos nas observac@es diretas e mais nos calculos e no
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conhecimento que temos sobre as leis da Fisica.

0 quadro cosmico

L'nare e invisirel
| loriaoone sl

Eoprimm ifoi Fligdia alg
Alras Farogias 1

1= 0 H1 pargo g
T = L kadhidn ode graos B

Erppusca b, Bencissitic

= 1 EED pnnk
T - 4wy K

=15 mahidon do pmes
T K

=] knEuin ds s
e 18

Kbl dir Lninn Tece U e

/ MRl As BOF diminpinede

Fpoam, i maicTis

Chalhwias & ESTUID RS

Ciihamcdo maa ners denim o Undsersn
em ppundr caculs

£ Cldlh Pafi e B [Emps

¥ - I
Al Apura e=15 kelhies de seos
"= 278 Kk

FIGURA 7. 2 — Fotografia em corte da historia do Universo. Regifes mais proximas

do vértice encontram-se mais proximas de nos no tempo.
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7.4 O MODELO COSMOLOGICO PADRAO

Até cerca de 1950, a Cosmologia era uma ciéncia essencialmente tedrica, com
praticamente nenhum suporte observacional ou atividade experimental que pudesse
validar os modelos de Universo entdo vigentes. Esses modelos possuiam as mais
diversas caracteristicas e a imensa maioria evoluiu a partir das solucbes das equagdes
que Albert Einstein propds para descrever o movimento de corpos em referenciais
acelerados: a chamada Teoria da Relatividade Geral, ou TRG. Recentemente, alguns
fatos experimentais, em conexdao com a TRG, criaram um paradigma de modelo
cosmoldgico, conhecido como Modelo Cosmoldgico Padrdo (doravante MCP). Embora
criticado por alguns cientistas, este modelo € o que melhor descreve o Universo que

observamos e baseia-se nos seguintes pontos:

* Nao ha regido ou observador no espa¢o que ocupe uma posicdo preferencial em
relacdo a outra qualquer. Essa afirmativa é conhecida como o Principio

Cosmologico;

* Universo é homogéneo e isotropico em escalas suficientemente grandes ¢;

» A existéncia da RCFM, a abundancia de determinados elementos quimicos leves
(hidrogénio, deutério, hélio e litio) e a observacdo da velocidade relativa de
afastamento de galdxias distantes, que sdo observacfes que dao consisténcia ao
MCP.

O item 1 foi enunciado por Nicolau Copérnico em fins do século XV e vem sendo
utilizado na imensa maioria dos modelos cosmoldgicos desde entdo. Como praticamente
todos os processos observados na evolugédo das estrelas e galaxias podem ser descritos
em termos da Fisica conhecida, acredita-se que as leis que descrevem os fendmenos
fisicos da nossa Galdxia sdo as mesmas em qualquer parte do Universo. Essa crenca

vem de podermos observar e descrever fendmenos que ocorrem em galéaxias distantes

7-17



com exatamente 0 mesmo formalismo matematico usado para descrever fenémenos

locais.

O item 2 vem sendo estudado em detalhes nos ultimos anos e verificado com base em
resultados de diversos levantamentos de distancias de galéxias (os “redshift surveys”,
feitos em instituicdes como o Harvard-Smithsonian Center for Astrophysics — CfA e o
2dF). A homogeneidade e isotropia do Universo comecam a ser verificadas a partir de
distancias da ordem de 600 milhdes de anos luz (~ 6x10% cm, que eqiiivalem a ~ 6
bilhdes de trilnGes de quildmetros). Até distancias dessa ordem ainda sdo observados
diversos tipos de estrutura, tais como vazios, paredes e estruturas filamentares. Desse
ponto até o ponto onde se formou a RCFM (~ 13 bilhdes de anos luz, equivalentes a
1,23x10°® cm ou 120 bilhdes de trilhdes de quildmetros) existe uma lacuna de
informagdes, mas estimativas tedricas sugerem que esse foi o intervalo de tempo
necessario para que a distribuicéo inicial de matéria evoluisse para formar as primeiras

estruturas do Universo.

O item 3 apresenta as evidéncias observacionais que sustentam o MCP, sendo que a
abundancia dos elementos quimicos nos traz informagcbes sobre o processo da
nucleossintese primordial, a RCFM reflete 0 estado de equilibrio termodindmico no
Universo jovem e a velocidade de recessdo das galaxias distantes é a maior evidéncia do

processo de expansao do Universo.

O cenario previsto pelo MCP, baseado nos pontos acima, sugere que o Universo foi
criado ha cerca de 13,7 bilhdes de anos, a partir de um estado de densidade, temperatura
e pressdo infinitas. Esse processo € conhecido como BIG BANG (Grande Explosdo) e o
Universo comecou a expandir-se e resfriar-se a partir desse instante, considerado o
“instante zero (t=0)". Todos as referéncias a intervalos de tempo cosmologicos sédo

feitas, em geral, em relacdo ao “instante zero”. Até cerca de 0,01 segundos, a
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temperatura era muito alta e havia formacdo e aniquilacdo incessante de pares de
particulas elementares. Apds a temperatura cair para valores abaixo de 1 bilhdo de graus
K, a producéo e aniquilacdo de pares e as reacGes nucleares cessaram, deixando como
resultado elétrons, protons e néutrons (nossos conhecidos, que formam a matéria
comum que constitui a Terra e as moléculas organicas a partir das quais nosso
organismo ¢é formado). Também restaram fotons e neutrinos, particulas dificeis de
serem detectadas e que possuem massa extremamente pequena (cujo valor foi

recentemente estimado), e carga elétrica nula.

A combinacdo de prdtons e néutrons deu origem aos primeiros elementos quimicos
formados no Universo: deutério (D), hélio (He) e litio (Li). Com o Universo em
expansao e consequente resfriamento, a temperatura atingiu o valor de 3000 K, 380 mil
anos apoés a explosdo. Nesse momento, prétons e elétrons - que encontravam-se livres
até entdo - comecaram a combinar-se para formar &tomos de hidrogénio e o plasma de
matéria e radiacdo deixou de existir. Com a combinacéo, 0 processo de interacdo entre
fétons e elétrons, conhecido como espalhamento Thomson, tornou-se insignificante e o
Universo tornou-se transparente a radiacdo (Figura 7.3). A trajetdria de um foton, antes
limitada devido as colisdes sucessivas com o0s elétrons livres, passou a ser da mesma
ordem de grandeza do Universo. Este processo € conhecido como desacoplamento.
Devido ao processo de expansdo, a temperatura dos fétons da RCFM vem decrescendo
proporcionalmente a taxa de expansdo, mas mantendo exatamente as mesmas
caracteristicas. Hoje sua temperatura é de aproximadamente 2,726 graus K, sendo

praticamente uniforme em todo Universo.

Como a variagdo de temperatura é inversamente proporcional a taxa de expansao,
podemos estimar o aumento relativo do tamanho do Universo nesse periodo. Se a
temperatura na época do desacoplamento entre a matéria e a radiacdo era cerca de 3000
K, e a temperatura atual € da ordem de 3 K (a temperatura equivalente de um objeto
imerso em hélio liquido), o fator de decréscimo foi 1000 (3000/3). Logo, o Universo

7-19



hoje é mil vezes maior que na época da recombinacdo. Por outro lado, a partir dessa
época a matéria estava livre para condensar-se em estruturas que evoluiram nas galéaxias
que hoje observamos, ja que a pressao exercida pela energia dos fétons ndo mais estava
presente. Os 4tomos puderam entdo se associar, aumentando a atracdo gravitacional e o
colapso das nuvens de hidrogénio primordial, criando as primeiras estruturas do

Universo.

Plasma de hidrogénio Hidrogénio neutro

Figura 7.3 — O desacoplamento da matéria comum da radiacdo. Na figura a
esquerda, o espalhamento Thomson obriga os fétons a percorrerem um caminho
aleatorio. Apds a recombinacdo, os fotons podems ser propagar livremente pelo

Universo.

Uma das sugestdes mais atraentes (e também a mais simples) para explicar esse
processo de formacdo é que a gravidade foi atraindo matéria para regides que eram
inicialmente um pouco mais densas que suas vizinhancas. Durante milhdes de anos, esse
processo foi acontecendo, sem interrupcdo, e foi comprimindo essas regiGes porque, a
medida que mais matéria ia sendo trazida, a gravidade tornava-se mais e mais forte, até

que galéxias e outros objetos comegaram a se formar.
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O quadro acima pode ser resumido da seguinte maneira: a dinamica do Universo pode
ser descrita pela Teoria da Relatividade Geral e o suporte observacional é dado pelas
observacdes da RCFM, da velocidade de recessdo das Galaxias e pela abundancia de
elementos leves (H, He, D, Li). O paradigma da instabilidade gravitacional é
responsavel por utilizar as flutuacbes de matéria para formar as estruturas que
observamos e consideramos que essas flutuacbes, ndo importa o tamanho, tem
essencialmente a mesma amplitude. As perguntas que o MCP deixa sem resposta,
entretanto, sdo tdo interessantes quanto as que ele responde: porque a geometria do
Universo deve ser aproximadamente plana? Por que a RCFM apresenta flutuagfes tao
pequenas? Quem gerou as flutuacdes de densidade que evoluiram para formar as
estruturas? Onde estdo as particulas estranhas, previstas pela Fisica de Particulas e

provavelmente criadas no Universo jovem?

7.5 ESTRUTURA E EVOLUCAO

Conforme mencionamos anteriormente, observamos que as galaxias distantes estdo se
afastando umas das outras e deduzimos que o0 Universo esta em expanséo. 1sso nos leva
a pensar que ele teve um comeco! Nosso primeiro desafio € medir seu tamanho, idade e
forma. Por tamanho entendemos a maior distdncia que podemos estudar; a idade é
contada em relagcdo ao instante zero e a forma estd ligada a geometria do Universo,

definida pela quantidade de matéria existente.

A Cosmologia tenta tracar um perfil da evolucdo do Universo dessa época densa e
quente, quando o Universo era composto de uma mistura de gas e radiacdo em
equilibrio térmico, para o estado extremamente complexo e diversificado que vemos
hoje, com galaxias, estrelas e planetas concentrados em certas partes do céu e regides
vazias em outras. As estruturas parecem ter sido formadas a partir de pequenos desvios

do equilibrio no Universo jovem e a forca da gravidade fez com que regifes mais
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densas (com mais matéria) se expandissem mais lentamente e se aglutinassem para

formar galaxias estruturas.

Ainda assim pouco sabemos sobre esse processo de evolugéo... Quanto tempo depois do
BIG BANG a matéria levou para se aglutinar em galaxias? E quanto tempo foi gasto na
formacéo das primeiras estrelas e planetas? O processo aconteceu das pequenas para as
grandes estruturas, com estrelas e aglomerados de estrelas se formando primeiro e se
juntando para formar galaxias (uma evolugdo hierarquica conhecida como “bottom-
up”), ou aconteceu ao contrario, com 0s enormes superaglomerados se fragmentando
em nuvens menores que formaram estruturas do tamanho das galaxias (conhecido

também como “top-down”)?

O destino do Universo sera determinado pela sua densidade média, que esta, por sua
vez, ligado a geometria e a taxa de expansdo. Se a densidade for baixa, o Universo
seguira eternamente no processo de expansdo em que Se encontra atualmente.
Entretanto, se a densidade for maior do que um certo valor critico (da ordem de 10%
g.cm™), a forca da gravidade podera ser capaz de frear e mesmo reverter esse processo
de expansdo, fazendo com que o Universo se contraia e, eventualmente, termine sua
“vida” numa grande contracdo. Finalmente, ainda existem as fortes evidéncias que o
Universo é composto de algo desconhecido, com propriedades bastante estranhas; na
verdade, cerca de 97% da composicdo quimica do Universo é desconhecida. Dividimos
essa parte desconhecida entre matéria e energia escuras: 0s termos serdo explicados
mais a frente. Como 97% da composi¢do do Universo é constituida de matéria e energia
escuras, para conhecer seu destino — e 0 nosso também — é necessario determinar o que

sdo esses componentes e como eles influenciam na dindmica do Universo.
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7.6 O SUPORTE OBSERVACIONAL DO BIG BANG

Embora a intensidade da RCFM seja extremamente uniforme em todo o céu, a
distribuicdo local de galéxias é extremamente irregular, com flutua¢6es na densidade de
galéxias por volume sendo extremamente alta. Mapas dessa distribuicdo, feitos a partir
da medida de seus “redshifts”, revelam um padrdo notavel de estruturas semelhantes a
filamentos conectando concentracfes de galaxias entremeadas com regides vazias e
aproximadamente esféricas. A Figura 7.4 € resultado de anos de levantamentos de
espectros durante as décadas de 70 e 80, com telescépios relativamente modestos. Essa
distribuicdo de galéxias, filamentos e vazios é conhecida como estrutura em grande
escala. Discutiremos aqui 0 suporte observacional mencionado na se¢do anterior, cujas
informacdes devem ser capazes de tracar o perfil de evolugdo do Universo desde seus

primeiros instantes até 0 momento atual.

FIGURA 7. 4 — Levantamento de galaxias em funcdo do seu redshift, feito nas
decadas de 70 e 80. O centro da figura representa o observador, ou seja, nés. A

borda do circulo representa as regides mais distantes do Universo.
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7.6.1 A VELOCIDADE DE RECESSAO DAS GALAXIAS

O que é, exatamente, a velocidade de recessdo das galaxias? Em 1923, o astrdnomo
Edwin Hubble comegou um estudo de Cefeidas em “nebulosas espirais”, incluindo a
nossa vizinha Andrémeda (a galaxia M31), visivel a olho nu. Usando a relagéo
periodo-luminosidade para as Cefeidas, ele calculou a distdncia que elas se
encontravam da Terra, obtendo um valor de 800.000 anos luz para Andrémeda e valores
semelhantes para outros objetos. Os resultados mostraram que estes sistemas eram
enormes conjuntos de estrelas e, definitivamente, encontravam-se fora da nossa Galaxia.
Eles passaram a ser também chamados de galaxias e o conceito de “distancia

extragalactica” estava criado.

Mas a mais importante descoberta de Hubble foi que as galaxias distantes se afastavam
de nos e umas das outras. Seu resultado baseou-se na descoberta de uma relagéo linear
entre a distancia D das galaxias até nods (determinada pela relacdo periodo-
luminosidade, por exemplo) e a velocidade v (determinada pela determinacdo do
redshift das linhas espectrais observadas), escrita da forma D = Hg.v. A constante Hq é a
chamada constante de Hubble. Essas observagbes mostraram uma “recessdo”
sistematica e isotropica, e foram confirmadas até distancias extremamente grandes. A
Figura 7.5 apresenta um diagrama com as primeiras observacdes feitas por Hubble e a
extrapolacdo usando medidas de objetos mais distantes. Hubble foi forgado a fazer sua
descoberta passo a passo, utilizando Cefeidas, varidaveis RR Lyrae e estrelas

supergigantes para ir calibrando as distancias até o aglomerado de Virgem (Virgo).

Qualquer observador numa galaxia distante (num Universo em expansao) e que obedece
a Lei de Hubble percebera exatamente esse mesmo fendmeno. E como se o proprio
espaco estivesse se expandindo e um observador em qualquer parte dele visse a mesma
expansdo, em qualquer direcdo que olhasse. O valor atual para a constante de Hubble

Ho, estimada a partir da relacéo acima é de 71 km/s.Mpc. Esse valor tem dimenséo [t]™,
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logo é possivel, usando os valores medidos de d e v, fazer uma estimativa da idade do

Universo (lembrando que 1 Mpc = 1 Mega parsec = e3x10%* cm).

Em homenagem a Edwin Hubble, a NASA colocou seu nome em um telescépio espacial
que foi lancado em abril de 1990. Entre vérios resultados espetaculares que o
Telescopio Espacial Hubble obteve, nos interessa o “Hubble Cepheid Key Project”. A
Figura 7.6 é uma versdo da Figura 7.5, baseada somente em dados coletados pelo
Telescopio Hubble, feita usando medidas de variaveis Cefeidas para determinar as
distancias. A inclinacdo da curva nos da o valor da constante de Hubble e a figura
mostra que o melhor ajuste as observacbes é dado pelo valor 70 km/s.Mpc. Com o
Telescépio Hubble podemos, assim como Edwin Hubble, estudar Cefeidas, s6 que

localizadas a distancias 30 vezes maiores que as medidas na época de Hubble.
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FIGURA 7. 5 — A lei de Hubble é valida por todo o Universo conhecido. Este

diagrama inclui os dez maiores aglomerados de galaxias. O quadrado no canto
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inferior esquerdo representa as galaxias observadas por Hubble ao descobrir a lei

(Adaptada de Ferris, pag. 157).

Hubble Diagram for Cepheids

Velocity —

Distance »

FIGURA 7. 6 - Diagrama distancia x velocidade com medidas de Cefeidas feitas pelo
Telescopio Espacial. O valor estimado para a constante de Hubble, Hy, com essas
medidas, € de 70 km/s.Mpc (Ref: http://hubblesite.org/newscenter/archive/1999).

7.6.2 A RADIACAO COSMICA DE FUNDO EM MICROONDAS

A RCFM ¢ uma forte evidéncia de que o Universo, em uma época qualquer no passado,
era muito mais denso e quente do que € hoje. Para produzir uma radiagdo com suas
caracteristicas, 0 Universo deveria ser completamente diferente do que vemos hoje nos
céus. Nessa época ndo era possivel a existéncia de planetas, estrelas e galaxias. Ele
deveria estar completamente preenchido pelo “plasma primordial”, constituido de

radiacdo e particulas elementares extremamente quentes.
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Como ja dissemos, a idade do Universo € da ordem de 14 bilhdes de anos e, desde sua
criacdo, ele vem se expandindo sem parar. A RCFM, formada cerca de 380 mil anos
apos a criacdo, foi-se resfriando por causa da expansdo e hoje a temperatura medida é de
2,726 graus K. Essa temperatura corresponde a faixa de microondas no espectro
eletromagnético e vem de todas as regides do céu. Além disso, a poténcia dessa emisséo
é distribuida num grande intervalo de freqiiéncias, ao invés de estar concentrada numa

Unica frequéncia, como acontece com um transmissor de radio normal.

O estudo da RCFM ¢ feito medindo-se essa emissdo ao longo desse intervalo de
frequéncias e em todas as dire¢cdes do ceu. Das medidas feitas desde sua descoberta (ha
quase 40 anos atras), concluimos que ela tem praticamente as mesmas caracteristicas de
guando foi criada, exceto pela temperatura, que vem abaixando por causa da expansao
do Universo. A evolugédo posterior do Universo, durante o processo de formacgédo de
estruturas ndo afetou a RCFM. Ela é considerada um residuo cdsmico praticamente
intocado, e nos d& uma excelente oportunidade de estudar os detalhes do Universo
jovem. Para que os cosmologos sejam capazes de entender a origem e a evolugdo das
estruturas que vemos hoje no Universo, é essencial que saibam como eram as condi¢des
fisicas que existiam naquela época; as caracteristicas da RCFM sdo diretamente
dependentes dessas condi¢bes, de modo que estudar a RCFM certamente ajuda a

entender melhor a fisica do Universo jovem.

O espectro da RCFM pode ser entendido como um conjunto de medidas da intensidade
da RCFM em diferentes freqiiéncias. O melhor resultado até a presente data foi obtido
pelo satélite COBE e pode ser visto na Figura 7.7. O MCP prevé que a RCFM deve ter
um espectro bem peculiar, conhecido entre os fisicos como espectro de corpo negro,
cuja forma bem definida depende somente da temperatura do corpo emissor. Essa é a
primeira caracteristica marcante da RCFM: possuir um espectro de corpo negro a
temperatura de 2,726 graus K! O pico dessa curva fica na faixa de microondas; o
espectro de corpo negro do Sol, cuja temperatura € de 6000 K, possui 0 pico numa
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frequéncia correspondente a luz visivel. A explicacdo mais simples para a forma de
corpo negro do espectro da RCFM é que o Universo todo se encontrava a uma mesma
temperatura durante os primeiros instantes de sua histéria. O espaco foi todo preenchido
rapidamente com gas quente e particulas, todos a mesma temperatura, mas que se

expandiam e resfriavam rapidamente.
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FIGURA 7. 7 — Espectro da RCFM medido pelo satélite COBE. O pico encontra-se

proximo da freqiéncia de 6 cps e possui a forma de um corpo negro a 2,7 graus K.

A segunda caracteristica importante da RCFM € a existéncia de pequenas variagdes, em
cada ponto do ceu, na temperatura de 2,726 K. Essas varia¢fes, também chamadas de
anisotropias, contém informac&o sobre a distribuicdo da matéria no Universo jovem. Os
cosmologos estimaram que a amplitude das anisotropias é de, aproximadamente, uma
parte em 100.000 (ou, como dizem os astrdnomos, da ordem de 10°). Como exemplo,
podemos comparar essa amplitude a pequenas dobras de 1 mm de altura num lencol de
100 m por 100 m!!! Apesar de pequenas, acredita-se que elas estdo relacionadas as

sementes das estruturas extremamente complexas que vemos no céu atualmente.
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Entretanto, era um fato conhecido dos cientistas que seria muito dificil explicar como o
Universo passou do “plasma primordial” para o estado extremamente complexo que
vemos no céu, caso ndo se detectasse as anisotropias da ordem de 10, ou seja, se a
distribuicdo das temperaturas da RCFM fosse exatamente 2,726 K em todo o céu
(Figura 7.8, imagem superior). Em 1992, o satélite COBE (Cosmic Background
Explorer), langado pela NASA com o proposito de estudar as caracteristicas da RCFM
detectou, de maneira conclusiva, que a distribuicdo de temperatura da RCFM apresenta
anisotropias da ordem de 10” (Figura 7.8, imagem central). Logo ap6s o resultado do
COBE, diversos experimentos vém confirmando a existéncia de flutuagdes na RCFM
em diferentes escalas angulares. Em 2003, um outro satélite da NASA, o WMAP
(Wilkinson Microwave Anisotropy Probe) publicou resultados que mostravam, em

detalhes, exatamente 0 mesmo tipo de estrutura medida em 1992 (Figura 7.8).

Penzias and
Wilson

{Simmilatad)

FIGURA 7. 8 — Mapas das flutuacdes de temperatura, desde as medidas de Penzias e
Wilson, passando pelo COBE até o WMAP. As manchas azuis (mais frias), verdes
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(no mapa superior correspondem a T=2,726 K e nos mapas central e inferior, a T=0
K) e vermelhas (mais quentes) correspondem as flutuacGes de temperatura no
Universo jovem.

A interpretacdo da distribuicdo das flutuagdes de temperatura esta ligada as flutuagdes
de matéria na época do Universo jovem. Devido ao acoplamento entre matéria e
radiacdo, esperava-se que existissem oscila¢6es no fluido, da mesma forma que o som é
causado por oscilacdes no ar (também um fluido). Ao estudar a distribuicdo das
anisotropias encontrou-se a consequéncia dessas oscilacdes: uma série de picos,
chamados de picos acusticos, que sdo perfeitamente descritos pela teoria fisica do
oscilador harmonico amortecido. Esses picos, que variam em funcdo da abertura do
telescopio utilizado (também chamada de escala angular), contém informacdes sobre o
tipo de matéria que constitui o Universo, qual é a sua idade e se a quantidade de matéria

que existe no Universo é capaz de freiar a expansao que hoje observamos.

7.6.3 A NUCLEOSSINTESE PRIMORDIAL E A QUIMICA DO UNIVERSO

Embora a analise espectral da luz emitida por estrelas e galaxias seja dominada por
elementos mais pesados que o hidrogénio e o hélio, aqueles sdo muito mais raros do que
os dois mais leves. Comparativamente, menos de 2% da massa da Galaxia é composta
de elementos mais pesados que o hélio. Pode-se aproximar essa abundancia dizendo
que, se pesarmos toda a massa disponivel no Universo, cerca de 75% é hidrogénio, 24%
é hélio e 1% corresponde a todo o resto dos elementos presentes na natureza. Os fisicos
e cosmologos acreditam que a razdo da composi¢do quimica do Universo ser assim é

porque hidrogénio e hélio foram criados nos primeiros instantes do Universo.

A primeira andlise nas condi¢des extremas do BIG BANG foi feita por George Gamow,
que descobriu que a composicdo do Universo jovem ndo deveria conter outros

elementos além do H, D, He e Li, nas propor¢des mostradas na Figura 7.9. Ja foi visto
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no capitulo sobre estrelas que praticamente todos os elementos mais pesados que o hélio

sdo formados no interior das estrelas, durante as rea¢des nucleares que as fazem brilhar.

O trabalho tedrico sobre a nucleossintese explicou completamente a origem dos
primeiros elementos mais pesados que o hidrogénio e somente restou uma explicacdo
cosmoldgica para a abundancia observada do hidrogénio e do hélio. Gamow preparou
este terreno, em fins da década de 40 e o MCP fornece a proporcdo exata observada dos
dois elementos: o momento da formacgéo ocorreu entre 0,01 e 100 segundos depois do
BIG BANG, quando a temperatura era da ordem de 1 bilhdo de graus Kelvin. As
observacbes da abundancia de hélio no Universo atual permitem determinar,
indiretamente, as condicdes fisicas cerca de dois a trés minutos ap6s a criacdo do
Universo. A partir desse ponto, somente podemos deduzir algo sobre o Universo através
de célculos, simulagfes e especulacfes teoricas.

chzeryado

10

Abundancia Eelatiwva

Deuterio

1
0001 0.01 .1 1.0

Densidades/(Densidade Critical

FIGURA 7. 9 — Abundéancia relativa dos elementos leves em relagdo ao hidrogénio.

A soma dos valores definidos na linha cinza central, para cada um dos elementos a
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direita, mais a porcentagem relativa ao hidrogénio (da ordem de 0,75), deve ser

igual a 1.

7.7 AS ESTRUTURAS EM GRANDE ESCALA

Face ao que ja comentamos sobre as flutuacdes de densidade primordial, ndo € surpresa
notar que galaxias existam, em sua maioria, em grupos e aglomerados. Galaxias e
estruturas em grande escala sdo conseqliéncia das mesmas condic¢des a que o Universo
jovem estava sujeito, no inicio de sua vida. O que surpreendeu 0s astrbnomos nas
décadas de 80 e 90 ndo foi a existéncia, mas o tamanho das estruturas. VVazios tipicos de
até 200 milhdes de anos luz e uma estrutura conhecida como “A Grande Muralha”, que
se estende por mais de 500 milhGes de anos luz e é a maior estrutura identificada no
Universo até a presente data (note a faixa filamentar no lado esquerdo da Figura 7.4) sdo
alguns dos resultados encontrados nos levantamentos de objetos distantes. Ja a Figura
7.10 é o resultado preliminar do levantamento de redshifts conhecido como 2dF. Ela
mostra, em coordenadas celestes x redshift, a posicdo de mais de 2 milhdes de Galaxias

até cerca de 0,7 Mpc da Terra.

Resultados recentes mostram evidéncias de que existem diversas super-estruturas com
dimensdes extraordinérias (~ 80 x 100 x 100 Mpc, ~ 70 x 140 x 140 Mpc). Existem
ainda evidéncias, por observagdes da linha de emissdo do hidrogénio da série de Lyman,
gue encontramos objetos a distancias até 2700 Mpc, embora eles sejam poucos e
espalhados pelo Universo observavel (em termos de distribuicdo angular). De qualquer
maneira, a transicdo entre a regido homogénea do Universo (caracterizada pela RCFM)
e a regido irregular (caracterizada pelas estruturas em grande escala) acontece num
intervalo de tempo entre aproximadamente 4-8 bilhGes de anos-luz. As distancias
envolvidas no estudo das estruturas em grande escala variam de alguns milhdes
(tamanhos tipicos de pequenos grupos de galaxias) a algumas centenas de milhdes de
anos luz (distancias da ordem da “Grande Muralha”). A combinagdo de medidas dessas
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estruturas e das flutuacdes de temperatura na RCFM sdo as ferramentas mais poderosas
de que dispomos hoje para estudar o Universo jovem e responder as questdes

formuladas no comeco desse capitulo.

Fazer mapas de galaxias em trés dimens@es requer um conhecimento de quéo distantes
0s objetos se encontram de nos. Isso € feito a partir da determinacdo dos redshifts:
quanto maior o redshift, maior a velocidade e mais distante o objeto se encontra de nos.
Dispomos atualmente de alguns catalogos (2MASS, SDOSS, 2dF, SSDS, etc.), cada um
com varios milhGes de objetos mapeados, enquanto ha 20 anos atras, 0 nimero médio

de galéxias com redshift conhecido era de apenas 2700.

Figura 7. 10 — Distribuicdo das galaxias vizinhas até cerca de 2 milhdes de anos luz.

O objetivo de mapear essas estruturas € ir tdo fundo em distancia de modo a mapear

galéxias perto da mesma epoca em que a RCFM foi criada. Note que aqui estamos
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usando, de modo pouco rigoroso, o fato de que, quanto mais longe em distancia
podemos enxergar, mais “para trds no tempo” estamos indo. Esses mapeamentos serdo
equivalentes a tirar fotos do Universo em diferentes épocas e mapear entdo a evolucao
desde a época da criagdo da RCFM (ap6s o desacoplamento entre a matéria e a
radiacdo), até periodos mais recentes, quando o Universo ja estava muito mais

diferenciado e irregular.

A teoria por tras do estudo das estruturas em grande escala se baseia na solucéo de
equacdes que descrevem a evolugdo do Universo. Os célculos supdem que o Universo
jovem possui flutuacGes aleatdrias, energia escura e diversos tipos de matéria escura. As
equacOes que descrevem o acoplamento gravitacional e outros processos fisicos
relevantes sdo resolvidas numericamente por supercomputadores. Os calculos mostram
que as flutuagdes crescem, conforme previsto nas teorias que envolvem instabilidades
gravitacionais. Os resultados das simulagcdes computacionais sdo comparados com as
observac0es feitas, ajustes sdo feitos nos modelos que os computadores produzem e 0s
calculos sdo refeitos. A andlise cuidadosa dessas comparagdes também € capaz de
ajudar a selecionar valores confidveis para a natureza da matéria escura e da energia

escura no Universo.

7.8 MATERIA ESCURA? ENERGIA ESCURA?

Na década de 80, os astrdbnomos observaram um fato bastante estranho ao estudar as
curva de rotacdo das galaxias espirais. A Figura 7.11 mostra as curvas de velocidade de
rotacdo devidas ao disco, gas e halo de uma galaxia espiral tipica. Devido a grande
diferencga observada entre a curva da galéxia e a curva do disco, foi levantada a hipotese
que o halo continha muito mais matéria do que o imaginado e que essa matéria somente
sofria a acdo da gravidade, ndo emitindo nenhum tipo de radiacdo eletromagnética. Dai

0 nome “MATERIA ESCURA”. Podemos mostrar a curva de rotacdo de uma galéxia
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espiral deve variar em funcdo da posi¢do do elemento de massa com a distancia até o
centro. A relacdo entre a energia potencial gravitacional e a energia cinética de um
elemento de matéria a uma distancia r do centro da Galéxia, de acordo com a 2" lei de
Newton, é dada por

mM V2
G——=m—
r r
e determinando uma relagdo para a massa contida dentro de uma esfera de raio R,
obtemos:
Ver
M="—
G

0 que sugere que, a velocidade deve aumentar proporcionalmente a massa e, fora dos
limites do objeto, cair rapidamente a zero. A Figura 7.11 nos mostra algo
completamente diferente:

A curva combinada da Figura 7.11 deveria cair como a curva do disco, caso a matéria
do halo fosse desprezivel em relacdo a massa do disco. Entretanto, nota-se claramente
que a velocidade do halo também cresce e, para raios maiores que 0s raios determinados
por meio de observacOes Opticas, tende a velocidade de toda a Galédxia. As estimativas
dindmicas (via leis de Newton) dessa matéria ndo-luminosa (“escura”) indicam que ela é
quase 10 vezes maior que a quantidade de matéria comum (baridnica), como pode ser

visto na Tabela 7.1.

Pode-se argumentar que também existe matéria escura baridnica: ands negras, nuvens
moleculares frias (“escuras”) e outros objetos que ndo emitem luz visivel. A resposta é
que sempre sera possivel tentar medir esses objetos feitos de barions por meio da
emissao infravermelho ou radio. Quanto a matéria nao-barionica, ela somente pode ser
percebida atraves de efeitos da gravidade; pois ndo emite radiacdo eletromagnética. Para

ela existem diversos candidatos, entre eles o neutrino, que é 0 mais conhecido. Veremos

7-35



que a matéria escura € responsavel por algo da ordem de 30% de toda a densidade do
Universo e concluimos entdo que, mesmo falando somente de matéria, somos
constituidos de matéria que é a exce¢do do que existe no Universo. Em outras palavras,
praticamente desconhecemos de que tipo de matéria o Universo é feito...
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FIGURA 7. 11 — Curva de velocidade radial de galaxia espiral. Note que a curva com
0s pontos € a combinacgdo das curvas de disco, gas e halo e esperava-se que ela
decrescesse para raios maiores que 20 ou 30 kpc.

A energia escura € uma grandeza ainda mais complicada de definir, porque
simplesmente nao sabemos o que ela € ou como medi-la. Pode-se dar a ela diversos
significados, todos mais ou menos relacionados com um termo constante colocado por
Einstein nas suas equagOes da Relatividade Geral para garantir que sua representagéo do
Universo fosse estatica. Porém, em 1929, Hubble mostrou que o Universo estava em

expansdo e a constante colocada por Einstein saiu de moda.
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7.9 O QUADRO ATUAL...

A combinacdo dos resultados observacionais discutidos acima formam o conjunto de
informacdes mais detalhado e importante existente atualmente para estudar a origem e a
evolugdo do Universo. As medidas da RCFM, da distribuicdo de supernovas tipo |
distantes, dos objetos distantes com linhas Lyman alfa e os levantamentos de redshifts,
combinados, mostram um quadro do Universo interessante. Medidas separadas
fornecem intervalos de valores maiores para 0s parametros cosmologicos, enquanto a

combinacgéo de duas ou mais estreitam os intervalos de possibilidades.

TABELA 7. 1- VALORES DOS PRINCIPAIS PARAMETROS
COSMOLOGICOS (EM FEVEREIRO DE 2003)

Parametro cosmoldgico Valor

Epoca da reionizagao ty; 180 x 10°anos

Idade do Universo t, 13,7 0,2 x10° anos

Epoca do desacoplamento tyec 379 x 10° anos

Redshift do desacoplamento zge. 1089 +1

Densidade total Q; 1,02 £0,02

Densidade de barionsQj 0,045

Densidade de matéria Qn, 0,267

Constante de Hubble Hq 71 km/s. Mpc

Composicdo Quimica 4,4% - barions
22,6% - matéria escura
73% - energia escura
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A Tabela 7.1 apresenta os valores dos principais parametros cosmologicos, obtidos a
partir de uma analise combinada entre os resultados mencionados e 0s principais

componentes da densidade de matéria e energia estdo representados na Figura 7.12.

MATTER COMPOSITION I nalE FHEREY
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Figura 7. 12 — Distribuicdo dos componentes de matéria-energia.
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Isso nos permite concluir que o Universo possui uma geometria praticamente plana, isto
é, em grandes escalas a geometria Euclidiana também ¢ valida, com composi¢édo
quimica desconhecida em mais de 96%. Com relacdo a0 mecanismo de expansao,
devido a presenca da energia escura, sabemos que o Universo, apesar de plano e com
densidade de matéeria menor que a densidade critica, possui uma densidade de energia
que, além complementar o balanco de densidades para um Universo plano, ainda é
responsavel pela aceleracdo do processo de expansdo. Assim, em termos dindmicos,
podemos dizer que o Universo atual é plano e, ao invés de ter a expansdo gradualmente
freiada pela gravidade da matéria existente, ele tem a expansdo gradualmente acelerada
pela energia escura. A idade estimada, via constante de Hubble, é de 13,7 bilhdes de

anos.

7.10 O FUTURO DO UNIVERSO

A questdo do futuro do Universo esta ligada, diretamente, a quantidade de matéria que o
Universo possui. A combinacdo da matéria comum (formada de protons, néutrons e
elétrons), matéria e energia escura (que nao sabemos exatamente do que é feita)
determina a dindmica do Universo (expansdo retardada ou acelerada) mas também a
geometria (se ele € um Universo aberto, fechado ou plano). A combinacdo de matéria
ordindria, matéria escura e energia escura definem a geometria do Universo, que pode

ser esférica, plana ou hiperbdlica (Figura 7.13).

Closed Geometry  Open Geometry Flat Geometry

Figura 7. 13 — Representacao das possiveis geometrias do Universo.
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Uma das formas de identificacdo dessa geometria é simplesmente olhar os angulos dos
triangulos representados sobre as superficies: geometrias fechadas ou esféricas tem a
soma maior que 180°; geometrias abertas ou hiperbdlicas tem a soma menor que 180°
enquanto a plana, ou Euclidiana, é a que normalmente nos lembramos, em que a soma €

igual a 180°.

A geometria define a dindmica do Universo. Essa for¢a depende da densidade média de
matéria-energia no Universo. A densidade de matéria atual do Universo néo é suficiente
para interromper a expansdo (= 0,27 Qo) e, pensando somente em termos de matéria, a
geometria seria aberta e 0 Universo se expandiria para sempre. Entretanto, a densidade
de energia escura, que funciona como uma pressao negativa e € responsavel pela
expansdo acelerada do Universo, contribui para a densidade total, fazendo com que ela
torne-se igual a 1.

Se a densidade total fosse maior que a densidade critica, p., a expansdo seria
interrompida e 0 movimento se inverteria, conduzindo o Universo a um colapso, ou
“BIG CRUNCH?”. Para valores menores que p. a expansdo aconteceria eternamente. O
valor de p é facilmente calculado. Ele depende da inclinacdo da reta na Figura 7.6 e do

valor da constante de gravitacional G. A melhor estimativa é que p. ~ 10 g.cm™.

Conforme discutimos anteriormente, toda a matéria que forma a nossa galéxia, outras
galéaxias e aglomerados pode ser estimada por meios dinamicos, isto €, aplicando-se as
leis de Newton e as leis de conservagdo de energia. Essa relacdo entre a energia cinética
(que quantifica 0 movimento das galaxias) e a energia gravitacional (que “atrapalha” o
movimento, tendendo a puxar as galaxias umas ao encontro das outras) € chamada de
teorema do Virial. Por estudos dos resultados da aplicagdo do teorema do Virial,
chegamos a conclusdo que a quantidade de matéria escura no Universo é cerca de 10

vezes maior do que a quantidade de matéria normal.
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Ao longo dessa monografia podemos ressaltar um fato notavel: toda a dindmica da
evolucdo do Universo obedece a um delicado equilibrio de forcas, uma espécie de
*““cabo de guerra” entre a forga da gravidade e diversas outras forgas que, em diferentes
épocas da vida de um sistema planetario, de uma estrela, de um aglomerado de galéxias,
atuam contrabalancando a tendéncia da gravidade de atrair os corpos. Entdo, se
imaginarmos que o0 Universo ndo tem matéria suficiente para interromper

completamente o processo de expanséo, o que vai acontecer com o passar do tempo?

Bom, estrelas se formam de nuvens de hidrogénio... daqui a muitos bilhdes de anos,
teremos a seguinte situacdo: todo o hidrogénio disponivel para virar estrela tera sido
consumido nas reacOes nucleares e os a&tomos que ndo foram consumidos entdo nédo
terdo mais como se agrupar para formar estrelas, porque a expansdo tera separado as
nuvens que sdo, naturalmente, o local onde acontece formacdo de estrelas. E as
galéxias? Nas galaxias de campo, que se encontram sozinhas, as estrelas mais velhas ja
terdo queimado todo o seu combustivel e a galaxia apagara, porque ndo haverd mais
formacdo estelar. As galédxias que se encontram em grupos e aglomerados,
provavelmente entrardo em estado de equilibrio gravitacional ou entdo se fundirdo em
um sO objeto. O que acontece com as estrelas das galaxias de campo também

acontecera, mais cedo ou mais tarde, com as galaxias em grupos: elas “apagardo”.

Juntando a isso as consequiéncias da Segunda Lei da Termodinamica, que diz que,
sempre que acontece um evento irreversivel no Universo, a entropia (que pode ser
comparada ao grau de desorganizacao de um determinado sistema) permanece constante
Ou aumenta, caminhamos entdo para um estado em que ndo havera mais energia
disponivel no Universo para que acontegam eventos quaisquer. Além disso, ap6s cerca
de 10% anos os constituintes basicos da matéria, feitas principalmente de prétons,
devem decair, aumentando o campo de radiagdo e “decompondo” toda a matéria

existente no Universo.
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O Universo estara, entdo, no seu estado de energia minima — onde ndo ha como
perturba-los sem que mais energia seja introduzida — e entropia maxima, caminhando
para seus momentos finais. Se ndo houver nenhum processo inesperado que modifique
esse quadro (e que nem podemos imaginar direito qual seja), estaremos presenciando a
morte térmica do Universo. Essa é uma das consequéncias naturais de um modelo de
Universo que comega com um BIG BANG e cuja quantidade de matéria ndo é suficiente

para interromper o processo de expansao.

Por outro lado, caso a densidade fosse maior do que pc, € supondo que vivemos num
Universo que comegou com uma grande explosdo, teriamos um instante (ndo sabemos
exatamente quando) em que a expansao do Universo seria interrompida e ele comecaria
a se contrair. A gravidade puxaria entdo 0s corpos novamente uns de encontro aos
outros e, seguindo as leis da Termodindmica, a temperatura do Universo novamente
aumentaria. Com a diminuigdo do volume e aumento gradual da densidade, teriamos
uma contracdo acelerada e o final desse processo seria um “BIG CRUNCH?”, com o
Universo voltando a uma singularidade e levando consigo todo o espacgo-tempo. O
quadro atual das observacgOes praticamente descarta essa possibilidade, mas modelos
ciclicos e estacionarios ainda sdo estudados e tem um atrativo téorico interessante, que é

justificar o processo de criacdo continua de matéria.

Ainda ndo sabemos responder se as idéias sobre a morte térmica do Universo
apresentadas acima acontecerdo exatamente desse modo. As questdes formuladas pelos
cientistas que trabalham com a fisica de particulas se juntam as dos cosmologos nessa
tentativa de definir qual serd o futuro do Universo que hoje observamos. Para terminar
de montar o quadro, as respostas procuradas pela Cosmologia sdo cruciais, pois o valor
da taxa de expansdo do Universo, sua idade e composi¢do quimica sdo essenciais para
entender o quebra-cabegas cosmoldgico.
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7.11 CONCLUSAO

A Cosmologia é uma ciéncia que trabalha para tentar entender o contetdo, estrutura e
evolucdo do Universo, lidando com enormes tempos e distancias. Ela tenta também
entender como o Universo jovem se comportou sob condi¢Ges extremas de densidade,

temperatura e energia.

Tedricos, observadores e experimentalistas estdo desenvolvendo uma grande variedade
de técnicas e instrumentos para responder as questdes fundamentais que levantamos ao
longo desse capitulo. O progresso ao longo dos Gltimos 30 anos foi enorme, mas na
década de 90, em particular, a Cosmologia tornou-se o que chamamos de ciéncia
madura, dispondo de uma enorme quantidade de dados, informacdes diversas e teoria e

instrumentacdo avangando rapidamente.

Observacgdes recentes do satélite WMAP e de outros experimentos responderam
algumas das questbes sobre a histdria térmica e a evolucdo do Universo. Observacgoes
das estruturas em grande escala vém sendo feitas por diversos grupos no mundo, usando
dados de telescopios no solo e a bordo de satélites (Telescopio Hubble). Nosso
conhecimento sobre a distribuicdo e movimento peculiar (causado pela distribuicdo de
massa no Universo) das galaxias ainda é incompleto, mas ja temos uma boa idéia do
Universo que nos cerca e de suas propriedades fisicas mais importantes. Uma nova
geracdo de experimentos (telescopios gigantes, satélites e experimentos cuja tecnologia
teve que ser desenvolvida especialmente para eles) estdo fazendo ou planejam fazer
novas medidas e estudar o Universo de formas inimaginaveis ha 25 anos atras.
Estimativas da idade do Universo e da quantidade de matéria escura estdo em
andamento, com o Telescopio Espacial Hubble, diversos levantamentos de objetos em
diferentes comprimentos de onda (2MASS, 2dF, SDSS, SDOSS, SNI, objetos Lyman-
a, etc.). O INPE participa ativamente em varios desses projetos, tanto para estudar a

RCFM quanto no estudo de simulacdes de interacdo de galéxias.
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Esperamos um enorme avanco no entendimento da evolucdo das galaxias e das
estruturas em grande escala nesta década. Ainda ndo sabemos exatamente qual € a
natureza da matéria escura ou da energia escura, mas certamente ambas sao residuos do
Universo jovem. Varios experimentos estdo em andamento para detectar ou eliminar
candidatos, como os experimentos de neutrinos e WIMPS (Weak Interactive Massive
Particles) KamLand, Edelweiss, Sudbury. O estudo da distribui¢do de supernovas tipo |
distantes permite descrever a expansao acelerada do Universo e, em consequéncia,

conhecer melhor as propriedades da energia escura.

Os problemas principais que a Cosmologia tenta resolver sdo bem formulados, mas
muitas das solucGes tem permanecido obscuras por décadas. Finalmente, com o
aumento da quantidade de informacGes obtidas a partir do avanco dos experimentos,
computadores e 0 consequente avango da teoria, uma boa parte das questdes
fundamentais apresentadas nesse capitulo estdo comegando a ser resolvidas. Varios dos
pesquisadores da DAS estdo diretamente envolvidos nessa corrida ao conhecimento e
estdo trabalhando atentos aos novos resultados que, diariamente, aparecem na literatura
cientifica. A primeira versdo dessa monografia, escrita em 1998, continha diversas
informagdes conflitantes com o conteudo atual e algumas questdes formuladas nas
décadas de 80 e 90 que recentemente respondidas (mesmo que ainda sujeitas a
confirmacéo) pelos resultados do satélite WMAP e dos levantamentos de objetos
distantes. Se uma monografia sobre esse mesmo tema for escrita dentro de 10 ou 20
anos, temos certeza que ela sera ainda mais distinta da escrita em 1998, no que diz

respeito aos problemas fundamentais que a Cosmologia pretende resolver.
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7.12 REFERENCIAS

Além da bibliografia em portugués e inglés consultada, incluo alguns outros textos que
talvez despertem a atengédo daqueles que tiveram uma formagéo em ciéncias exatas. Eles
foram escolhidos com base pura e simplesmente no meu gosto pessoal, estando

ordenadas por ordem crescente de dificuldade.

* “O despertar da Via Léactea”. Thimothy Ferris. Ed. Campus, 1990. Texto de
divulgacdo, um pouco romanceado, mas que cobre de forma bastante fiel a historia
da astronomia, desde seus primérdios. O autor € um dos grandes jornalistas ligados

a divulgacéo cientifica nos EUA.

e “A Brief History of Time”. Stephen Hawking. Um dos livros mais divulgados sobre
Cosmologia, lamentavelmente muito mal traduzido para o portugués, sob o titulo
“Uma breve historia do tempo”. Texto muito interessante, por mostrar a visdo de

Universo de um dos grandes fisicos da segunda metade do século XX.

e “Shadows of Creation: Dark Matter and the Structure of the Universe”. Michael
Riordan e David Schramm. W. H. Freeman and Co., New York, 1991. Texto de
divulgacdo cientifica, de um dos especialistas em nucleossintese primordial, busca
transmitir os conceitos basicos do processo de formacdo de estruturas e da existéncia

de matéria escura no Universo.

e “A radiacdo césmica de fundo e a formacgdo de estrutura em larga escala no
Universo: uma visdo atual”. Carlos Alexandre Wuensche. Revista Humanidades,
38:142-151, 1994. Ensaio sobre o problema da formagao de estruturas no Universo,

escrito para uma revista basicamente voltada para um publico de ciéncias humanas.

e “Os Trés Primeiros Minutos”. Steven Weinberg. Ed. Guanabara Dois, Rio de

Janeiro, 1980. Escrito por um fisico de particulas que se aventurou no terreno da
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Cosmologia, esse texto apresenta, numa linguagem clara e simples, um resumo do
Universo primordial. Um dos primeiros textos de divulgacdo escrito sobre

Cosmologia (1977), com um apéndice matematico relativamente simples...

“O Big Bang”. Joseph Silk. Editora UnB, 2a. ed., 1989. Um dos papas da area,
Joseph Silk apresenta o0 modelo do Big Bang de forma simples, e introduz alguns
conceitos matematicos, também concentrados em um apéndice, um pouco mais

complexos que os apresentados no livro de Weinberg.

“Cosmology: a research briefing”. National Science Foundation — Board on Physics
and Astronomy. National Academic Press, 1995. Um texto escrito pelo comité
assessor de uma das agéncias financiadoras da pesquisa basica nos EUA, sugerindo
as diretrizes a serem seguidas no séc. XXI e os principais problemas a serem
atacados em astrofisica e cosmologia. Escrito para ndo especialistas, € uma

excelente introdugéo aos problemas atuais.

“The Physical Universe”. Frank Shu. University Science Books, 1982. Livro texto
adotado em diversas universidades americanas, em geral usado para apresentar um

curso de um ano em astronomia para alunos que ndo vao seguir a carreira cientifica.
ASTRONOMIA: Uma Visdo Geral do Universo. Orgs. Amancio Friaga, Elisabete

Dal Pino, Laerte Sodré, Jr. e Vera Jatenco-Pereira, EDUSP, 2000.

Revistas “Scientific American Brasil” e “Ciéncia Hoje”. Existem diversos artigos

ligados a formagéo do Universo e a interacdo entre galaxias. Vale a pena pesquisar.

“Foundations of Astronomy”. Michael Seeds. Wadsworth Publising Co., 1997.
Livro texto de introducdo a astronomia, com textos claros e excelentes ilustragdes.

Menos técnico e mais bem ilustrado que o “The Physical Universe”.

“O Universo inflacionario”. Alan Guth. Editora Campus, 1997. Um texto claro e

instigante, escrito por um dos pais do modelo inflacionario.

7-46



Capitulo 8

PESQUISAS EM ASTROFISICA
NO INPE

Thyrso Villela Neto"

“e-mail: villela@das.inpe.br

8-1



8-2



PESQUISAS EM ASTROFISICA
NO INPE

8.1 INTRODUGAD .......cooieeieceseeee ettt en sttt 5
8.2 ASPESQUISAS EM ASTROFISICA NO INPE ...c.ccvitiiieriatisieseesessessesensesseseesessessesessenees 9
8.2.1 MEIO INTERPLANETARIO E FISICA SOLAR ......ciiiiiiiieiie et 9
B.2.2  ESTRELAS ...ttt ettt ettt ettt etttk et e et e e e b e e bt e snb et e e enne e 10
8.2.3 MEIO INTERESTELAR ...ttt 11
8.2.4 PULSARES E BURACOS NEGROS.....cccuteiutiatiesireaiiesieeaseesieesseesseessseessessnseenes 12
B.2.5  GALAXIAS ... ettt ettt nb et e 13
B.2.6  RAIOS COSMICOS ...couteiiniieiiiiaieesiieeieesiee et et eete et esbeeste e s sbeesseesnneesbeesnnee e 14
B.2.7  COSMOLOGIA .....eetiiiittetee ettt et e sttt ie et e e s be e bt e sbe e s sbeesbeeeabeesbeeanbeesbeesnnee e 15
8.3 INSTRUMENTAGAO UTILIZADA ....cueiveiiiiiiienieiestesieesie et sie st ssene e ssesesesnns 15
8.3.1  INSTRUMENTOS NO SOLO ..uuviiuiieiiiaiiesieeateesieeasessseeaseesseessseesseessseessessnseeses 16
8.3.2  INSTRUMENTOS NO ESPACO ..eeeeiiurriieeeitieeeeiireeeesasreeessssreeeessnsnesessassesessnsens 20
8.4 CONCLUSAO . ...cutitirieresteieseatestetesesteseeseatesseseesesbesseseasesbeseasesteteseateseeneetessessesensens 23

8-3



8-4



8.1 INTRODUCAO

A Astrofisica € uma das atividades cientificas do Instituto Nacional de Pesquisas
Espaciais (INPE) que podem representar de forma mais direta 0 nome do Instituto.
Afinal, seu objeto de estudo é o espago! Suas &reas de estudo abrangem as mais
distantes fronteiras que podem ser vislumbradas pelo ser humano, tanto em tempo
quanto em espaco. Historicamente, a origem da pesquisa em Astrofisica no INPE esta
ligada ao desenvolvimento da Ciéncia Espacial no Instituto. A Ciéncia Espacial foi a
area da qual se originou todo o INPE. Inicialmente, o objetivo era estudar o espaco
circunvizinho a Terra. Mais tarde, esse campo de estudo foi ampliado, passando a
abranger o0 espaco exterior. Para tanto, houve a necessidade de desenvolver
instrumentos que fizessem observacbes no espaco, a bordo de balBes, foguetes e

satélites, ja que a atmosfera terrestre absorve grande parte dos sinais que vém do espaco.

As pesquisas em Astrofisica no INPE comegaram na década de sessenta e vém
se desenvolvendo desde entdo, com alguns ajustes sendo feitos nesse periodo. As
primeiras pesquisas relacionavam-se com a Astrofisica de Altas Energias, que tem como
objetivo de estudo entender os mecanismos fisicos responsaveis pelas emissdes de
raios-X e gama oriundas de objetos cosmicos, como pulsares, estrelas binarias, galaxias,
etc. Mais tarde, houve o desenvolvimento de estudos na area de radioastronomia, com a
incorporacgédo pelo INPE do Radiobservatorio do Itapetinga, em Atibaia. Em meados da
década de oitenta, iniciaram-se os estudos relacionados com as observagfes na faixa
Optica do espectro eletromagnético, com a vinda de um grupo de pesquisadores que

atuam nessa area.

A Astrofisica estuda os objetos e as estruturas que formam o Universo em que
vivemos. Estamos acostumados a ouvir falar do meio ambiente que nos cerca e a
Astrofisica nada mais faz do que estudar o meio ambiente em que a Terra esta inserida.
Portanto, assim como é importante conhecer o0s rios, as montanhas, os vales e o clima
gue nos cercam, também é muito importante conhecer as estrelas, planetas, galaxias e

cometas. Por isso, realizar pesquisas em Astrofisica significa também conhecer 0 nosso
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meio ambiente. E conveniente lembrar que o meio ambiente é o conjunto dos fatores
externos que podem influir na vida bioldgica, social ou cultural de um individuo ou
grupo; o espaco externo & Terra é um dos fatores que influenciam diretamente a vida na

Terra. Portanto, devemos conhecé-lo da melhor forma possivel.

O Sol, que é uma estrela, é 0 componente da natureza que mais diretamente afeta
a vida na Terra. E ele quem define o regime de temperaturas no nosso planeta. O Sol
também € o responsavel pelos ciclos de vida das diversas espécies da Terra, definindo,
por exemplo, a fotossintese. Pode ter também efeitos indesejaveis, como a interferéncia
nas telecomunicaces e no aumento da incidéncia de cancer de pele no ser humano.
Dessa forma, € mais do que evidente que devemos entender muito bem como o Sol se

comporta para que possamos nos precaver de possiveis problemas.

A Astrofisica pode também contribuir para a preservagdo da vida na Terra, seja
por meio de previsdo de catastrofes, como possiveis choques de cometas ou asteroides
de grandes proporcbes com a Terra, seja por meio de estudos que possibilitem a
colonizacdo de outros planetas por seres humanos no futuro. O nosso planeta corre o
risco de ser bombardeado por algum corpo que esteja vagando pelo espago, como
aconteceu recentemente com Jupiter, e sofrer graves consequéncias, entre elas a
extincdo da espécie humana. Supde-se que no passado algo semelhante tenha ocorrido
aqui na Terra e tenha provocado o desaparecimento de varias espécies, entre elas a dos
dinossauros. As pesquisas astrondmicas podem ajudar na previsdo de catastrofes como
essas e permitir que medidas sejam tomadas com antecedéncia para evita-las ou
minimiza-las. Uma outra contribuicdo, e das mais importantes, da Astrofisica foi a de
desmistificar crendices que, infelizmente, persistem até os dias de hoje, como a

astrologia.

Os estudos em Astrofisica podem trazer beneficios diretos a sociedade e
fornecer dados para que problemas de outras areas possam vir a ser resolvidos. Hoje em
dia, por exemplo, a Fisica de Particulas, que procura entender como a matéria €
formada, precisa construir aceleradores de particulas de altissimas energias.
Infelizmente, isso ndo é tdo simples assim, ja que envolve sérios problemas tecnoldgicos

e financeiros. No entanto, o Universo esta repleto de regides onde ha energia suficiente
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para acelerar particulas a velocidades altissimas. Pela observacdo dessas regides e dos
fendmenos que 1&4 ocorrem, pode-se aprender muito sobre as coisas que acontecem aqui

na Terra.

De uma forma geral, pode-se até questionar o porqué de se investir tempo e
dinheiro em pesquisas relacionadas a Astrofisica num pais como o Brasil. Afinal, o
Brasil ndo € um pais no qual os recursos financeiros sejam abundantes e ainda ha muita
coisa que precisa ser feita no campo social. No entanto, deve-se ter em mente que um
pais deve tentar dominar o maior nimero possivel de temas ligados ao conhecimento
humano, ja que o bem-estar de seu povo estd intimamente ligado ao grau de
conhecimento que o pais possui. O conhecimento € a arma mais poderosa para 0

desenvolvimento econdmico e social.

Apenas como exemplos, podem ser citados os casos de alguns produtos que
foram desenvolvidos ou aperfeicoados gragas aos investimentos feitos em pesquisas em
Astrofisica e que hoje rendem dividendos para os detentores dessas tecnologias: as
camaras de video com base no CCD (“charge coupled device”), como as de uso
profissional ou doméstico, os aparelhos de tomografia computadorizada utilizados em
medicina, os sistemas de inspecdo de bagagens em aeroportos com “scanners” de raios-
X, varios sistemas de microondas utilizados em telefonia celular, etc. Outro exemplo de
aplicacdo pratica dos conhecimentos proporcionados pela Astrofisica estd na
Meteorologia, que se valeu de estudos acerca da atmosfera de planetas para melhorar os

modelos sobre o comportamento da atmosfera terrestre.

Além desses exemplos, pode ser citado ainda o enorme potencial que a
Astrofisica tem de tentar responder a um dos maiores anseios do ser humano, que € o de
entender o Universo em que vive e saber mais sobre esse meio ambiente que o cerca.
Como vimos, o estudo da Astrofisica ndo se resume apenas a poesia que o tema suscita,

mas induz e permite a solugéo de varios problemas cruciais para a sociedade.

As pesquisas em Astronomia e Astrofisica realizadas pelo INPE estdo
concentradas na Divisdo de Astrofisica (DAS), que é uma das trés divisdes cientificas
da Coordenacdo Geral de Ciéncias Espaciais e Atmosféricas (CEA) do INPE. O
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objetivo dessas pesquisas € entender os fenbmenos que ocorrem no Universo de um
modo geral. Busca-se conhecer as causas desses fendmenos e entender a Fisica que
governa 0s objetos que sdo vistos no céu, como estrelas, galaxias, quasares, buracos

negros, entre outros.

A DAS tem 29 funcionérios, dos quais 16 sdo pesquisadores que se dedicam a
alguns dos temas de dominio da Astrofisica, em cujos estudos sao utilizadas
observacGes em diversas faixas do espectro eletromagnético (da Radioastronomia a
Astrofisica de Raios Gama) ou a deteccdo de particulas, como os raios cosmicos
(protons, elétrons e ions). Além disso, ha estudos concentrados na deteccéo e analise de
ondas gravitacionais, que deverdo se tornar uma nova ferramenta para a observacgdo do
Universo. Desses 16 pesquisadores, 15 sdo doutores e um € mestre. A DAS conta ainda
com 3 engenheiros eletrdnicos, 1 especialista em Optica e 8 técnicos ligados diretamente
ao trabalho de desenvolvimento de experimentos para a pesquisa em Astrofisica, e que
atuam nas area de mecanica, eletrdnica e computacdo, e uma secretaria. A DAS tem
laboratdrios equipados para propiciar o desenvolvimento de instrumentacdo cientifica
nas areas de microondas, radio, dptica, raios X, raios gama, raios césmicos e ondas

gravitacionais.

Tradicionalmente, a DAS tenta desenvolver pesquisas que necessitam de
observagdes com instrumentos que ainda ndo estdo disponiveis no Pais, de forma a
estimular o desenvolvimento de instrumentacdo cientifica no Brasil e a formacdo de
pessoal altamente qualificado. Isso se deve ao fato de o INPE possuir uma boa
infraestrutura para esse tipo de atividade, que muitas vezes ndo € encontrada nas
universidades ou em outros centros de pesquisa. Em particular, as atividades ligadas ao
desenvolvimento de instrumentacdo espacial, com experimentos a bordo de balGes,
foguetes e satélites, tém o seu lugar natural no INPE, que é o maior 6rgdo civil na area
espacial no Brasil. Como conseqiiéncia direta dessa iniciativa, ha o engajamento de
empresas brasileiras em projetos de alto teor tecnoldgico, o0 que contribui para a geracéo
de empregos no Pais e para a melhoria da qualidade dos servigos e produtos dessas

empresas.

Atrelado a sua atuacdo técnico-cientifica, o INPE mantém um curso de pos-
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graduacdo com mestrado e doutorado em Astrofisica. Os temas das dissertacOes e teses
séo ligados as pesquisas desenvolvidas na Divisdo. A Divisdo de Astrofisica possui uma
rede de estacbes de trabalho e de microcomputadores instalados com os principais
titulos de “software” de uso da comunidade astronémica internacional para a reducao e
analise de dados e preparacdo de trabalhos na area. Esses computadores sédo utilizados
pelos pesquisadores e estudantes (de iniciacdo cientifica, mestrado e doutorado) para
pesquisa e atividades académicas. O INPE possui um centro de computagcdo, uma
biblioteca especializada, com mais de 70.000 volumes e 1.500 assinaturas de revistas
cientificas, e mantém um Setor de Lancamento de BalGes a disposicdo da comunidade
cientifica nacional e internacional para a realizacdo de experimentos que envolvam a

necessidade de utilizacao de baldes estratosféricos.

8.2 AS PESQUISAS EM ASTROFISICA NO INPE

A pesquisa na DAS esta dividida, formalmente, em 5 linhas de pesquisa, embora
essa divisdo seja permeada pela atuacdo e interacdo de pesquisadores em diferentes
linhas. Quatro dessas linhas de pesquisa sdo compostas exclusivamente por
pesquisadores da DAS, enquanto uma é composta por membros DAS e das outras duas
divisdes da CEA (Geofisica Espacial e Aeronomia). As cinco linhas de pesquisa estdo
assim distribuidas: Astrofisica de Altas Energias, com 3 pesquisadores, Astrofisica
Optica e do Infravermelho, com 6 pesquisadores; Cosmologia e Gravitagdo, com 3
pesquisadores; Radioastrofisica Molecular, com 2 pesquisadores; Fisica do Meio
Interplanetario, com 2 pesquisadores. Essas linhas contam com a participacdo de
estudantes de pds-graduacdo (mestrado e doutorado), de iniciacdo cientifica, bolsistas de

poOs-doutoramento e pesquisadores visitantes.

8.21 MEIO INTERPLANETARIO E FISICA SOLAR

Em Fisica do Meio Interplanetario e Solar sdo estudados os mecanismos fisicos
referentes as questdes fundamentais ligadas as explosfes solares, a propagacdo dos

efeitos desses fendmenos pelo meio interplanetario e a sua influéncia na magnetosfera
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terrestre. Em particular, no Sol sdo
investigados 0s  processos  de
armazenamento da energia que é
posteriormente liberada nessas
explosbes, 0 mecanismo  que
desencadeia a liberacdo dessa energia

e que d& inicio ao fenbmeno e os

= + .+ meios para prever a ocorréncia dessas
explosdes. Essas investigacdes sao feitas por meio de observacfes em varias regides do
espectro eletromagnético, utilizando sistemas receptores em radio nas bandas
decimetrica e milimétrica, em conjunto com outros observatérios internacionais, e com
dados em raios X obtidos com experimentos a bordo de satélites. Desenvolve-se
instrumentacdo na bandas radio decimétrica e milimétrica. A figura acima mostra um
mapa do Sol registrado na frequéncia de 22 GHz (22 bilhdes de hertz). Os contornos no
interior do disco solar indicam a posicao de regides ativas, os locais onde ocorrem as

explosodes solares.

8.2.2 ESTRELAS

O estudo de objetos como estrelas ou sistemas binarios individuais, ou mesmo
de configuracbes mais complexas como jatos ou anéis e cascas de gas ou poeira,
propicia uma grande quantidade de informacOes a respeito da estrutura, evolucéo e
processo de formacdo estelar. Naturalmente, hd o interesse de coletar informagdes ao
longo da faixa mais ampla possivel do espectro eletromagnético. Dessa forma, na DAS
sdo utilizadas observacdes que vao desde o infravermelho até os raios gama para obter

as informacdes desejadas.

No infravermelho préximo, faixa do espectro na qual o meio interestelar e
circunstelar € muito mais transparente, realizam-se estudos de regifes de formacéo
estelar cercadas de poeira e também estudos de objetos relativamente frios, como é o
caso das estrelas secundarias em bindrias cataclismicas. No éptico realiza-se uma gama

de programas observacionais que vao desde o estudo polarimétrico de objetos
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quentes ou objetos em estados evolutivos raros (por exemplo, PDS465), até as
propriedades de classes de objetos, como variaveis irregulares. A fotometria CCD, e em
particular a instrumentacéo e as técnicas de analise de fotometria diferencial rapida com
CCDs, permite ainda o estudo de objetos que emitem radiacdo pulsada, como é o caso
de V2116 Oph ou da parte Optica de certas fontes que apresentam transientes em raios-
X. O estudo de estrelas e objetos isolados na DAS tera um grande impacto com a

participacao da Divisdo na construcdo do imageador Spartan para o telescépio SOAR.

8.2.3 MEIO INTERESTELAR

A linha de pesquisa que trata da Radiofisica Molecular e do Meio Interestelar
investiga tanto a emissao na faixa de radio de linhas moleculares em nebulosas da Via
Lactea, quanto a emissdo de dgua em outras galaxias. Essas investigacdes estdo voltadas
basicamente para as regides de formacdo de estrelas e ttm como objetivo entender as
condigOes fisicas das nuvens de gas e poeira a partir das quais nascem as estrelas.
Visando obter mais informacdes sobre as condi¢des iniciais no processo de formacéo
estelar, também € observada e analisada a emissdao continua dessas nebulosas na faixa

do infravermelho.

A figura abaixo mostra trés aspectos do globulo cometario S111, que se encontra
na constelacdo de Vela. Globulos cometarios sdo as menores e mais densas nuvens
escuras do meio interestelar e sdo excelentes "laboratdrios™ para a anélise da formacéo
de estrelas de pequena massa, como o0 Sol. O quadro a esquerda mostra o aspecto
aproximado desses objetos no éptico, sendo notorios os jatos estelares (prolongamentos
brilhantes no alto da nuvem) decorrentes do processo de acréscimo de matéria da nuvem
por parte da estrela em formacdo. O quadro do meio mostra o aspecto no infravermelho
distante (100 micra), que indica basicamente a emissdo de poeira a temperaturas
moderadas (20 a 50 K). A estrela jovem, ainda embebida no glébulo, aparece como
fonte puntiforme. Por fim, o quadro a direita mostra a emissdo do gas nas partes de

maior densidade colunar do glébulo, através de uma transicdo da molécula de C™O.
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Note que a estrela jovem esta ligeiramente deslocada da regido mais densa, que

provavelmente foi seu lugar de nascimento.

Dptica {Ha+[SA]) infravermeln (100um - HIRES) Radic (G0, J = 1-0)

Estudos das linhas espectrais de dgua e monoxido de silicio também tém sido
realizados em estrelas nos estagios finais de sua evolucgéo, tendo como objetivo entender
0S processos dindmicos das regides onde essas emissdes sdo geradas. As principais
substancias quimicas estudadas nessas pesquisas sdo H,0 e SiO, que produzem emissao
“maser” (Microwave Amplification by Stimulated Emission of Radiation), e as
moléculas NH3, CS e CO, por meio de sua emissdo térmica. Nessa linha de pesquisa
também é desenvolvida instrumentacdo associada a espectrografos do tipo acustico-
Optico e receptores criogénicos. Essas pesquisas tém sido efetuadas no Radiobservatorio

do Itapetinga e em cooperacdo com observatorios internacionais.

8.2.4 PULSARES E BURACOS NEGROS

S&o realizados estudos sobre os mecanismos pelos quais algumas classes de
objetos astrofisicos, tais como estrelas binarias de raios-X, pulsares, niucleos ativos de
galédxias e buracos negros, constituem-se em fontes de emissdo de radiacdo
eletromagnética de altas energias (raios-X e gama). Essas fontes estdo em geral
associadas a objetos que sofreram colapso no final de suas vidas, tais como estrelas anas
brancas, estrelas de néutrons e buracos negros. Sdo temas correntes da pesquisa em altas

energias no INPE os estudos de pulsares de raios X e de estrelas varidveis cataclismicas.
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As técnicas experimentais utilizadas envolvem observacOes dessas fontes por meio de
detectores de radiacdo X e gama que sdo colocados a bordo de baldes estratosfericos. O
desenvolvimento de novos detectores, bem como de técnicas de deteccdo e de
imageamento no dominio de raios X e gama, sdo esforcos permanentes do INPE. Sdo
feitas também observacdes com telescopios Opticos de forma a complementar as

informacdes obtidas em raios X e gama.

Pulsares e buracos negros sdo objetos cdsmicos altamente intrigantes dadas as
suas caracteristicas singulares. Entender a Fisica responsavel pela formacdo desses
objetos pode ter desdobramentos enormes para outros ramos da ciéncia. Muito ainda
precisa ser feito para que se possa entender em detalhes os mecanismos fisicos
responsaveis pela emissdo eletromagnética de pulsares e buracos negros e a DAS tem
contribuido bastante nesse sentido com a determinacdo de varios pardmetros que

identificam esses objetos.

8.2.5 GALAXIAS

Estudam-se as condicdes fisicas reinantes nas galaxias e nas grandes estruturas
por elas formadas, os aglomerados, e a sua origem e evolucdo em escalas de tempo
cosmoldgicas. Sdo realizados estudos, tedricos e observacionais, da dinamica e
evolucdo quimica de galaxias normais, assim como de galéxias que apresentam
atividade peculiar (quasares e nucleos ativos de galaxias). Simulagdes numéricas de

encontros e colapsos de galéxias também constituem tema de pesquisa nesta area.
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Na figura acima sdo mostradas, a esquerda, uma imagem da galéxia eliptica
M59, e, a direita, uma simulacdo computacional que reproduz as propriedades
observadas neste tipo de galaxia (tamanho, brilho e velocidade das estrelas que a

compdem).

A fotometria e a espectroscopia no visivel, em telescdpios brasileiros ou no
exterior, constituem a principal fonte de dados nesses estudos. E desenvolvida

instrumentacao oOptica eficiente e competitiva que € utilizada nos telescopios brasileiros.
8.2.6 RAIOS COSMICOS

Na pesquisa relacionada aos raios cosmicos, o objetivo € estudar as diferentes
particulas que atingem a Terra vindas do espago exterior, como proétons, elétrons e ions.
Em particular, estudam-se as particulas aprisionadas nos cinturdes de radiacdo que
envolvem a Terra. Essas particulas s@o aprisionadas ao redor da Terra devido a
influéncia do campo magnético terrestre. Elas sdo provenientes de vaérias regides e
fontes do Universo, desde as mais proximas, como o Sol, até as mais longinquas, como
0s meios interestelar e intergalactico. Conhecendo as caracteristicas dessas particulas,
como energia e densidade numeérica, pode-se conseguir varias informacdes sobre as

regides de onde elas foram geradas.
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8.2.7 COSMOLOGIA

Em Cosmologia, a énfase € dada ao estudo da Radiacdo Cosmica de Fundo em
microondas (~ -270° C), em microondas, originaria do Big Bang, a grande exploséo da
qual o Universo se originou, principalmente nos aspectos relacionados a sua distribuicéo
espacial, que fornecem informacdes a respeito do processo de formacdo das estruturas
que observamos no céu, como galaxias e aglomerados de galéxias. Sdo realizadas
observacOes com detectores de microondas e infravermelho embarcados em baldes
estratosféricos e satélites. Estd sendo desenvolvido atualmente um experimento, em
conjunto com instituicbes no exterior, capaz de obter dados que complementem o0s
obtidos pelo satélite COBE. Esse instrumento farda vbos a bordo de baldes
estratosféricos por mais de 100 dias ao redor da Terra. Séo feitas também observacdes
da emisséo radio da nossa galaxia com o objetivo de conhecer o grau de contaminagéo

desse sinal nas medidas da Radiagdo de Fundo.

8.3 INSTRUMENTACAO UTILIZADA

A pesquisa em Astrofisica visa entender a origem, evolucdo e destino do Universo
e de seus componentes. Para isso € necessario obter dados ao longo de todo o espectro
eletromagnético e mesmo fora dele, quando consideramos as ondas gravitacionais e as
particulas de origem cosmica. Dessa forma, sdo utilizados instrumentos que operam no
solo, como telescopios Opticos e radiotelescopios, e instrumentos no espaco, tais como
telescopios e experimentos embarcados em baldes, foguetes e satélites. Os
pesquisadores da DAS utilizam-se praticamente de todo o arsenal de instrumentacgéo

disponivel hoje em dia para coletar os dados relevantes para suas pesquisas.
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8.3.1 INSTRUMENTOS NO SOLO

8.3.1.1 TELESCOPIOS OPTICOS:

Os dados na regido Optica e do infravermelho proximo sdo coletados pelos
pesquisadores da DAS utilizando principalmente os telescépios
do Laboratorio Nacional de Astrofisica (LNA), do Ministério
da Ciéncia e Tecnologia (MCT). Esses telescopios estdo
instalados no sul de Minas Gerais, a 1864 m de altitude, no Pico
dos Dias, municipio de Brazopolis. Diversas informac6es
adicionais podem ser obtidas no “site” do LNA (www.lIna.br).
A figura ao lado mostra o principal telescopio do LNA. Trata-se

de um refletor com espelho primario de 1,6 metros de diametro

e configuracdo com focos Cassegrain e Coudé. O LNA possui
ainda dois telescopios menores, de 60 cm de didmetro, que sdo utilizados

principalmente para fotometria.

Os pesquisadores da DAS utilizam também os telescdpios de 8 metros do

Projeto Gemini (ver www.gemini.edu), porém em condig¢des restritas, uma vez que a
comunidade brasileira dispde de apenas 8 noites/ano nesses instrumentos. A partir de
2002 tera inicio a operacdo do telescopio SOAR (Southern Observatory for
Astrophysical Research) de 4 metros de didmetro (figura abaixo). Estima-se que o0s
pesquisadores da DAS venham a utilizar o SOAR durante 15-20 noites/ano.

Esquema Simplificado do Telescdpio S0AR
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A DAS tem tido uma participagdo importante no desenvolvimento e/ou
introducdo de novos instrumentos para uso com os telescopios do LNA. Tal foi o caso
da primeira cdmara CCD criogénica, em 1987, no desenvolvimento do fotdmetro rapido
FOTRAP (em funcionamento ha mais de 12 anos), no desenvolvimento do fotémetro

rapido CCD e no projeto da Camara Infravermelho (CamlV).

A CamlV esta operando no LNA desde marco de 1999 e foi construida com
recursos do Pronex/IAG-USP gerenciados por pessoal da DAS. Trata-se de um
imageador baseado no detetor HAWAII de 1024 x 1024 pixels, sensivel na faixa 0,8 a
2,5 micra e refrigerado a nitrogénio liquido. O detetor pode ser utilizado no
espectrografo Coudé fornecendo resolugdes espectrais da ordem de 10000. No modo
imageamento direto a CamlV produz um dos maiores campos de visada disponiveis

para instrumentos dessa classe no Hemisfério Sul (8 x 8 minutos de arco).

A imagem ao lado mostra a grande
Nebulosa de Orion, a partir de uma
composi¢do de imagens tomadas nas
bandas J, H e K do infravermelho
préximo. Como o Universo é muito mais
transparente nesses comprimentos de
onda, o instrumento é particularmente
adequado para estudos de regibes de
formacdo de estrelas (como em Orion)

ou de regides altamente obscurecidas

pela poeira existente no plano galéctico.

Varios detalhes técnicos e resultados cientificos da utilizacdo da CamIV podem

ser vistos na internet acessando http://www.das.inpe.br/~chico/NIR/chnir.htm
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8.3.1.2 RADIOTELESCOPIOS

* ROI

' O Radio Observatdrio do Itapetinga (ROI),
‘ situado numa é&rea de 3 alqueires dentro do
municipio de Atibaia, SP, é o local onde se
encontra a maior instalacdo destinada a

radioastronomia no Brasil. Em funcionamento

desde o inicio da década de setenta, é operado

hoje pelo INPE e estd a disposi¢do de toda a
comunidade cientifica nacional. Possui uma antena de 13,7 m de diametro capaz de
receber sinais de frequéncia entre 1 e 150 GHz. Sdo realizadas varias pesquisas
astrondmicas, incluindo as relacionadas a Fisica Solar, formacéo de estrelas, astronomia
galactica e extragalactica. Na figura acima, € mostrada uma fotografia da redoma que

envolve esse instrumento, protegendo-o de chuvas, ventos e outras variagdes climaticas.
+ ESPECTROGRAFO SOLAR BRASILEIRO

O instrumento opera com uma antena de 9m de diametro (figura abaixo), que se
encontra instalada na unidade do INPE de S&o José dos Campos, e é dedicado a
observacdo da atividade solar em ondas de radio decimétricas. Encontram-se instalados
um espectrografo decimétrico de banda larga (200-
2500 MHz), de alta sensibilidade e resolucdo, que
fornece dados aos pesquisadores sobre as explosdes
solares. Encontra-se também em operacdo um receptor
de freqliéncia variavel (18-23 GHz), um espectrdmetro

decimetrico de banda estreita com alta resolucao

temporal e espectral e um espectrémetro digital
decimétrico de alta resolucdo e banda larga. Encontra-se em fase de desenvolvimento
um espectrdmetro milimétrico de freqliéncia varidvel. Esta antena estd em operacdo ha

alguns anos.
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+ GEM

O radiotelescopio GEM (do inglés Galactic Emission Mapping — Mapeamento da
Emissdo Galactica) € fruto um projeto desenvolvido dentro de uma colaboracao
internacional envolvendo pesquisadores da DAS e
instituicbes dos Estados Unidos da América, Italia e
Coldmbia. Trata-se de uma antena de 55 m de
diametro (mostrada na figura ao lado) capaz de operar

com receptores radio entre 400 MHz e 10 GHz. O

objetivo é fazer um levantamento em forma de mapas
de todo o céu em algumas freqiiéncias de radio. E um instrumento dedicado a essa
pesquisa e que opera 24 horas por dia durante todos os dias do ano obtendo dados.
Naturalmente, sdo realizadas manutengdes periddicas no instrumento e também
realizadas viagens para instala-lo em diversas localidades ao redor do globo terrestre.
Esse instrumento ja realizou observagdes nos Estados Unidos, na Colémbia, nas Ilhas
Canarias, Espanha, no Polo Sul, e esta agora no Brasil, instalada no campus do INPE

em Cachoeira Paulista, SP, onde deve operar por alguns anos.
8.3.1.3 OBSERVATORIO DE ONDAS GRAVITACIONAIS

O Projeto Graviton é um esforco de cientistas brasileiros de diversas instituicoes
(INPE, USP, UNICAMP, CBPF/LAFEX) para construir uma antena gravitacional
ressonante capaz de observar sinais gravitacionais oriundos de fontes astrofisicas. A
primeira deteccdo de ondas gravitacionais terd um impacto extraordinario na pesquisa
em Fisica, ndo sé porque confirmara uma previsdo fundamental da Teoria da
Relatividade Geral e testara varias teorias de gravitacdo, mas também porque
representard a abertura de uma nova “janela” para estudar o Universo, permitindo
observar fendmenos que seriam impossiveis de ser observados no espectro
eletromagnético. A Antena Schenberg consistirA em uma esfera maci¢a, com 65
centimetros de didmetro, feita de uma liga cobre-aluminio pesando 1150 kg. O
telessensor sera capaz de converter a energia das ondas gravitacionais em impulsos

elétricos que serdo amplificados por dispositivos supercondutores, digitalizados e,

8-19



entdo, processados e analisados computacionalmente. Para minimizar ruidos externos o
detector tera que ser mantido sob alto vacuo e refrigerado a temperaturas ultrabaixas, de
ordem de 0,02 kelvin (ou - 273,14° C). A sensibilidade com que essa antena operara vai
permitir detectar uma explosdo de supernova ou o choque de duas estrelas compactas,
que originalmente orbitassem entre si, se estes eventos ocorrerem até uma distancia de 2

Mpc (7 milhdes de anos luz). Isto inclui o Grupo Local de galaxias.

8.3.2 INSTRUMENTOS NO ESPACO

8.3.2.1 BALOES

« MASCO

O Projeto MASCO tem como objetivo construir um telescopio que seja capaz de
produzir imagens em raios X e gama de varias
regides do Universo. As emissfes cosmicas
nessas faixas de frequéncias sé podem ser
observadas a grandes altitudes, por causa da
absorcdo da atmosfera terrestre. Para realizar
essas observacoes, 0 telescopio serd colocado
a bordo de uma plataforma que sera suspensa

por um balédo pléastico cheio de hidrogénio. As

observacoes serao realizadas a
aproximadamente 42 km de altitude. O didmetro do baldo quando estiver totalmente
inflado sera superior a 100 m, o que equivale ao comprimento de um campo de futebol.
Muitas vezes esses baldes voam a mais de 120 km/h, o que exige que os sistema de
controle de apontamento e estabilizacdo em voo seja altamente eficiente para manter o
telescopio apontando para um alvo no céu independentemente do movimento do baldo.
A técnica utilizada para obter as imagens em raios-X e gama é conhecida como
“mascara codificada”, dai o0 nome do projeto, que se originou das duas primeiras silabas
das palavras que formam o nome da técnica de imageamento empregada neste

instrumento. O experimento, mostrado na figura acima, tem aproximadamente 7 m de
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altura e pesa aproximadamente 2000 Kkg.

O projeto ACE (Advanced Cosmic Explorer),
uma cooperagdo cientifica entre a DAS, a
Universidade da Califérnia, Santa Bérbara
(EUA), a Escola de Engenharia de Itajuba, e o
Jet Propulsion Lab (EUA), é um experimento
concebido para estudar a distribuicdo angular
da Radiacdo Cosmica de Fundo em

microondas em escalas angulares entre 0,15° e
10°. Ele sera capaz de gerar um conjunto de mapas do céu na faixa de comprimentos de
onda milimétricos (entre 25 e 100 GHz) com uma resolucdo melhor que 1°. O ACE é
um projeto a ser langado em baldo estratosférico em voos de longa duragdo (t > 100
dias). Ele sera montado sobre uma plataforma estabilizada, sendo o conjunto gondola-
sistema optico construido utilizando-se materiais compostos, 0 que tornara toda a
estrutura extremamente leve. Versdes antigas utilizaram espelhos comuns, do mesmo
tipo empregado para medidas em microondas. Entretanto, no caso do ACE (mostrado
em posicdo de lancamento a bordo de baldo estratosférico na figura ao lado), o peso a
ser carregado pelo baldo estratosférico € um fator critico. O projeto consistird em quatro
voos de diferentes latitudes (sendo um do Brasil), cobrindo cerca de 75% do céu com a

melhor combinacéo de resolucdo angular e sensibilidade ja conseguida.

8.3.2.2 SATELITES
« SAC-B

O Satélite de Aplicaciones Cientificas (SAC-B) foi um experimento de colaboracao
entre instituicGes cientificas da Argentina, da Italia, dos EUA e o INPE, com a
finalidade de estudar a emissdo de raios-X do Sol. Foi o primeiro satélite construido
pela Argentina e foi totalmente testado no INPE, tendo a participacdo de pesquisadores

da DAS. Infelizmente, devido a uma falha do foguete Pegasus dos EUA, o satélite foi
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perdido depois do langcamento, no final de 1996. De qualquer forma, os testes realizados
pelo INPE mostraram que ha dominio tecnoldgico no Brasil para testar com sucesso

experimentos cientificos espaciais.

« SACI-1

O primeiro microssatélite brasileiro, SACI -1 (Satélite Cientifico) levou a bordo
varios pequenos experimentos, dentre eles um experimento que contava com a
participacdo de pesquisadores da DAS. Tratava-se do experimento ORCAS
(Observagdes de Raios Cosmicos Andmalos e Solares na Magnetosfera) que tinha a
missdo de monitorar a concentracdo e o fluxo de particulas como elétrons, Hélio,
Neonio e Litio na magnetosfera terrestre. O experimento ORCAS era dotado de dois
telescopios, um secundario, denominado PRE, e um principal, denominado MAIN,
capazes de observar o fluxo e o espectro dessas particulas, além da variagdo temporal de
ambos durante as diferentes atividades solares. O experimento ORCAS foi o resultado
de uma colaboracéo cientifica entre o INPE e institui¢ces de pesquisa dos EUA e Japao.
Infelizmente, o satélite apresentou falhas e os experimentos a bordo ficaram

comprometidos.
* MIRAX

O novo programa de satélites cientificos do INPE prevé o desenvolvimento de 3
satélites cientificos, dedicados as areas de Geomagnetismo, Aeronomia e Astrofisica. O
conceito de uma camera imageadora de raios-X foi selecionado para ser o principal
experimento do satélite astrofisico desse programa. O experimento € um Monitor e
Imageador de Raios-X Duros (MIRAX), constituido basicamente de um detector de
altima geracdo composto por uma liga de uma telureto de Cadmio e telureto de Zinco
(CZT) com resolucdo espacial de 0,5 mm, 164 cm? de area e alta eficiéncia fotoelétrica
até 200 keV, separado de 78 cm de uma mascara codificada de tungsténio de 0,5 mm de
espessura, composta por uma repeticdo 2x2 de um padrdo MURA (“Modified
Uniformly Redundant Array™ -- Arranjo Uniformemente Redundante Modificado) com

elementos de 1,3 mm de lado. Essa configuragdo permite a obtencdo de imagens
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astrofisicas com resolucéo angular de ~ 6 minutos de arco num campo de visada de 38 x
38 graus. A massa do instrumento sera de aproximadamente 50 kg e o consumo sera de
~ 50 W. O instrumento ser4d acomodado numa plataforma de satélite de 120 kg e terd
dimensdes compativeis com o invélucro do Veiculo Lancador de Satélites (VLS)
desenvolvido no CTA. A orbita sera equatorial circular a ~ 750 km de altitude. O
principal objetivo cientifico da missdo é realizar um monitoramento continuo de uma
ampla regido contendo o Centro Galactico e suas vizinhancas. Isso proporcionara pela
primeira vez um estudo detalhado de fontes transientes de raios-X em todas as suas
fases, além de estudos de microquasares, pulsares de acréscimo, buracos negros
estelares, estrelas de néutrons, restos de supernovas, ndcleos ativos de galaxias e
"pursts™ de raios-gama. O instrumento possibilitard& um estudo aprofundado da fisica
relacionada aos processos de acréscimo, uma area extremamente importante em
astrofisica moderna. O satélite devera ser lancado entre 2005 e 2007 na base de

Alcantara.

8.4 CONCLUSAO

Os pesquisadores da DAS tém contribuido bastante para o avanco da Astrofisica
em termos mundiais. VArias
descobertas foram feitas gracas as
pesquisas realizadas no [INPE.
Essas contribui¢des incluem todas
as areas de pesquisa citadas
acima. Por exemplo, em radio e

microondas foram descobertas

estruturas peculiares presentes na
emissao radio do Sol, foram obtidos mapas da emissdo da nossa galaxia que mostram
caracteristicas novas (na figura ao lado é mostrado um mapa em 1,465 GHz do centro

da nossa galaxia feito a partir de dados coletados com o telescopio GEM em Cachoeira
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Paulista, SP); foram realizadas observacGes da
distribuicdo angular da Radiacdo Cosmica de Fundo em
microondas (figura ao lado), revelando novas
caracteristicas que sdo fundamentais para a Cosmologia,
e foram desenvolvidos varios sistemas que possibilitardo

a obtencédo de dados de melhor qualidade.

Em Optica e no infravermelho proximo foram adquiridas novas informacdes sobre
sistemas binarios com discos de acréscimo e contribuicBes significativas foram
realizadas no campo de formacéo de galaxias. Estdo também em andamento programas

de estudo de objetos jovens nas regides de formacdo de estrelas.

Em termos de avangos na &rea de instrumentagdo, varios sistemas foram
desenvolvidos em todas os campos de atuagéo dos pesquisadores do INPE: conquistou-
se 0 dominio da producéo de componentes para receptores de radio e microondas, foram
realizados projetos opticos de precisdo, desenvolvidas técnicas de imageamento em
Optica, raios X e gama, projetados e construidos sistemas automaticos de controle de
plataformas espaciais, com o desenvolvimento de um sensor estelar, entre outros. As
pesquisas em instrumentacdo astrondmica realizadas pelo INPE sdo responsaveis pela

quase totalidade da producédo nacional na area.

As pesquisas desenvolvidas pelos pesquisadores da DAS sdo publicadas nos
melhores periddicos técnicos e cientificos do mundo, que possuem 0s mais rigorosos
sistemas de avaliacdo da qualidade, importancia e originalidade dos trabalhos a eles
submetidos. Esses trabalhos também sdo apresentados nas principais reunides técnico-
cientificas realizadas no Brasil e no exterior. As pesquisas realizadas pela DAS
contribuem também para a formacdo de pessoas altamente qualificadas que séo
incorporadas aos varios segmentos produtivos brasileiros, seja da area técnico-cientifica
ou de areas correlatas, 0 que garante um retorno altamente importante para a sociedade

brasileira.
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FORMACAO DE ESTRELAS

José Williams Vilas-Boas

(DAS-INPE)

Notas: A capa mostra a imagem de um jato de gis criado por uma estrela de pequena massa. A
interaciio do jato com as nuvens vizinhas (manchas vermelhas na borda dos jatos) cria uma regiio

denominada objeto Herbig-Haro (HH)

e-mail: jboas@das.inpe.br



1- INTRODUCAO

As tentativas mais antigas para explicar o que poderia ser uma estrela, datam de antes de
Cristo. Como em outras areas do conhecimento, a contribui¢do dos filésofos antigos
para o entendimento do universo ndo poderia deixar de ser mencionada mesmo em
relagdo a esse problema tdo especifico que ¢ o nascimento de uma estrela. Abaixo
seguem as idéias de alguns desses pensadores, as quais exibem uma profunda relagdo
entre suas experiéncias com o mundo palpével e a suas capacidades de transcendéncia.
Merece destaque o pensamento de Anaximandro (610 a.c.) segundo o qual “O Sol e a
Lua sdo anéis de fogo circundados pelo ar’ ¢ de seu discipulo Anaximenes que
propunha que “O ar é a substancia basica da qual se originaram todas as coisas”.
Proposi¢des apoiadas em conceitos mais abstratos também foram apresentadas, dentre
as quais se destaca a proposta de Heraclito de que o Universo se equilibrava entre duas
forcas e que o fogo tinha primazia como agente de mudangas. Ele afirmava que o “Os
corpos celestes sdo tacas contendo fogo”. Outras propostas, invocando a idéia de um
criador, foi apresentada por Andxagora (476 a.c.) e sugeria que “No principio o
Universo era uma mistura uniforme sem movimento. A “mente” entrou em agao ¢ fez
com que todo o sistema girasse; no vortice resultante a matéria fria, densa e escura ficou
no centro, dando origem a Terra, enquanto toda a matéria quente, seca e rarefeita era
expulsa. O Sol, e a Lua foram arrancados da Terra e aquecidos por friccdo enquanto
giravam no redemoinho de matéria”. Ainda antes de Cristo, Empedocles tentou
interpretar o Universo como sendo composto dos elementos basicos do mundo (terra, ar,

agua e fogo) mais uma forcas de atracdo (amor) e uma forca de repulsdo (ddio).

Antes de partir para as idéias que surgiram durante o Renascimento, apds um longo
periodo de estagnagdo do pensamento humano sobre o universo, vale a pena mencionar
o pensamento do chinés Chi Meng (25 a 250 d.c.), segundo o qual “O céu era vazio e
sem substancia...ndo tendo fronteiras. O Sol e a Lua e as estrelas flutuavam no espago”.
Essa ¢ uma concepgao bastante avangada do Universo e uma das ultimas de que se tem
conhecimento apos a humanidade mergulhar na Idade Média. Mesmo assim ela, como

algumas outras, ndo discute a natureza das estrelas.

Finalmente, Laplace (1749-1827) propds que o Sistema Solar nasceu de uma nuvem de

gas primitiva em rotacdo (Nebulosa Solar). Esse modelo estabeleceu a relacao



definitiva, comprovada posteriormente, entre o nascimento de uma estrela € uma nuvem
de gas progenitora. Devido a similaridade entre as proposicdes, vale a pena mencionar o
pensamento dos filosofos pré-socraticos Anaximandro e Anaximenes (~600 a.c.)
segundo os quais “A Terra e todo corpo material se formaram da condensagdo de uma
massa de ar giratoria”.

Dessa forma, surge a seguinte questao:

Se as estrelas se formaram de uma nuvem progenitora, onde estdo essas nuvens ou o
que restou delas ?

Todas as estrelas ja estido formadas ou ainda existem estrelas se formando ?

2—- ONDE NASCEM AS ESTRELAS ?

Parece simples a idéia de Laplace de que uma estrela tem como progenitora uma nuvem
de gés. Hoje essa idéia € bem aceita mas para que isso acontecesse houve uma discussao
relacionada com a existéncia dessas nuvens, que se arrastou por centenas de anos.
Embora fosse facil ver as estrelas devido a seus brilhos intensos, ndo era facil observar

as nuvens de gas e provar que as estrelas nasciam dentro delas.

A primeira observagado direta dessas nuvens foram feita por John Hartman em 1904. Ele
observou linhas espectrais na dire¢do de muitas estrelas as quais ndo pareciam se
originarem nas estrelas. Apesar dessa descoberta sugerir a existéncia de um gas no
espaco interestelar, somente 18 anos mais tarde ¢ que a comunidade cientifica aceitou a
hipotese de que essas emissdes poderiam ser geradas em uma nuvem de gas localizada
na vizinhanca das estrelas. Descartavam totalmente a hipdtese de que essa linhas
poderia ter sido gerada em uma nuvem de gas localizada entre o sistema solar e as
estrelas que estavam sendo observadas. Apenas no inicio da década de 60 ¢ que essa
questdo foi definitivamente resolvida. Nessa época, varios atomos e moléculas simples
(H, H+, Na, Ca, CH, CH+, e CN) tinham sido observados no espago entre as estrelas,
consolidando definitivamente a hipdtese de que as nuvens interestelares realmente
existiam. Dentre essas substancias, as observagdes de Hidrogénio mostraram que nao so
existiam nuvens interestelares, como também um gés ténue preenchendo quase toda a

Galaxia.

Com esse resultado, a comunidade cientifica ndo tinha com duvidar da existéncia dessas



nuvens. Mesmo assim, ainda argumentavam que elas ndo poderiam ser densas o
suficiente para conter moléculas complexas poli-atomicas. Essa hipdtese também foi
descartada ainda no final da década de 60, quando cientistas da universidade de
Berkley, California, observaram emissdes das moléculas de dgua (H,O) e amdnia (NH3)
em nuvens de gas localizadas na direcao do centro de nossa Galaxia, provando assim
que nessas nuvens existiam molécula poliatdmicas. Finalmente, foi estabelecido que as

nuvens interestelares realmente existiam.

Com o grande progresso tecnologico da microeletronica a partir da década de 60,
ocorreu uma evolucao consideravel no conhecimento das nuvens moleculares. Para se
ter uma idéia desse progresso, da década de 70 até os dias de hoje, foram descobertas
mais de 110 moléculas nessas nuvens interestelares, algumas muito simples contendo 2
atomos, até aquelas mais complexas contendo mais de 15 atomos (Tabela I). Moléculas
ainda maiores foram descobertas recentemente sob a forma de graos soélidos contendo

varias dezenas de atomos, denominadas Hidrocarbonetos Poli-Aromaticos (HPA).

Para que algumas dessas moléculas sejam formadas, sdo necessarias regides com
densidades muito altas (10 7 cm™), indicando que essas nuvens ndo sdo objetos de

densidade homogénea.

Agora, conhecendo com mais detalhe a constituicdo das nuvens interestelares, pode-se
retornar as hipoteses de Laplace e dos pré-socraticos Anaximandro e Anaximenes, €
procurar em nossa Galaxia as nuvens moleculares para verificar se as estrelas realmente

nascem dentro delas e como se da esse processo.



Tabela I - MOLECULAS INTERESTELARES E
CIRCUNSTELARES IDENTIFICADAS

H,(IV) CcO NH, CS NaCl’
HCI SiO SiH, (IV) SiS AlCI
H,0 SO, C,(IV) H,S KCl1
N,O 0Cs CH, PN AIF
HF
Nitrilos e derivados de Acetileno.
C; (IV, UV) HCN CH,CN HCN C2H, (IV)
Cs(IV) HC;N CH;C3N HNCO C,H, (IV)
C;0 HC;sN CH;CsN HNCS
CsS HC/N CH;C,H HNCCC
HC,; N CH;CH2CN HCCNC
HC,CHO CH;CHCN
Aldeidos, Alcool, Esteres, Acetonas, Amidos e moléculas relacionadas.

H,CO CH;0H HCOOH CH,NH CH,CC
H,CS CH;CH,0OH HCOOCH; CH,NH, CH,CCC
CH;CHO CH,SH (CH;),0 NH2CN
NH,CHO (CH3),CO H,CCO CH;COOH

Moléculas Ciclicas

| C;H, | SiC, | c-C;H | CH,OCH,

Ions Moleculares
CH' (VIS) HCO" HCNH' H;0" HN,"
HCS" HOCO" HC;NH" HOC" H;" (V)
CO" H,COH" SO*

Radicais
OH C,H CN C,0 C,S
CH C;H CN NO NS
CH, C,H HCCN' SO SiC”
NH (UV) CsH CH,CN HCO SiN”
NH, CeH CH,N MgNC Cp’
HNO C,H NaCN MgCN
C6H2 CgH CSN

Notas. O (*) significa que a substincia quimica foi observada no envoltorio de gas de uma estrela.

IV, UV e VIS significa que essas substincias foram observadas através de suas emissdes no

InfraVermelho, UltraVioleta e VISivel. Todas as outras foram observadas através de suas emissoes

em ondas de radio. Em negrito estdo indicadas algumas moléculas observadas em gelos.




3— ONDE ESTAO AS NUVENS MOLECULARES.

Dentre as varias moléculas listadas na tabela I, o monoxido de carbono (CO) foi uma
das mais utilizadas para se estudar as nuvens moleculares distribuidas em nossa galéxia.
Essa molécula ¢ importante porque ¢ muito abundante nas nuvens de gas e emite
radiacdo em regides de baixissimas temperaturas (~ 50 K ou —223 °C) com densidades
tipicas das nuvens interestelares (> 10> cm™). Embora a densidade dessas nuvens seja
muito baixa, se comparada a densidade da atmosfera na superficie da Terra (>10" cm’
%), ela é alta se comparada com muitas regides de nossa galaxia, onde a densidade é

inferior a uma particula por centimetro cubico.

A Figura 1 mostra a representagao espacial da molécula de CO. Da mesma forma que os
elétrons, toda vez que uma molécula salta de um nivel superior de energia para um nivel
inferior ela emite radiagdo. O pulo da molécula de CO do segundo para o primeiro nivel
de energia, gera radiagdo em comprimentos de onda de radio, que tem a caracteristica de

se propagar nos meios mais variados sem sofrer muita interferéncia.

Na Figura 2 ¢ mostrada a distribui¢do das nuvens moleculares na nossa galaxia como
visto do Sistema Solar. Essa nuvens podem ser subdivididas em dois grandes grupos,
que recebem o nome de nuvens moleculares gigantes ¢ nuvens escuras. As nuvens
moleculares gigantes tem massas maiores do que 10 milhdes de massas solares e as
nuvens escuras t€ém massas da ordem de até mil massas solares. Essas nuvens menores
recebem essa denominagdo porque quando observadas em comprimentos de onda do
visivel, aparecem na Via Lactea como manchas escuras. Elas sdo escuras porque sdo
nuvens proximas do Sistema Solar (distancia tipicas menores que 1200 anos-luz) e
absorvem a radiacdo das estrelas que estdo por trds delas. Os primeiros relatos
cientificos sobre a existéncia dessas nuvens foram escritos por William Hershel em
1780. No entanto, a sua hipétese para explicar as manchas escuras contra o fundo
brilhante da Via LAactea, sugeria que se estava observando através de buracos na

Galaxia.

Um bom exemplo desse efeito ¢ a nuvem escura conhecida como Saco de Carvao, que
pode ser observada em uma noite de céu claro ao lado do Cruzeiro do Sul. Diversas

nuvens escuras podem ser vistas ao longo da Via Lactea em uma noite de céu limpo e
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FIGURA 1 — Representacio espacial da molécula de CO



Um grande ntimero de nuvens moleculares foram identificadas em nossa galaxia.
Devido a sua grande variedade de formas (circulares, irregulares, filamentares etc),
localizacdo na Galaxia, temperaturas e densidades, elas tém sido classificadas em varios
tipos diferentes que se distribuem entre as duas classes de nuvens definidas

anteriormente.

rI:IphiIJI:hus

| Lupus

md.

Chin‘lu kan

Tauns

FIGURA 2 - Distribuicdo espacial das nuvens moleculares na Galaxia,

determinada a partir de observacoes de monoxido de Carbono (CO)

Um aspecto interessante ¢ que apenas as nuvens moleculares gigantes formam estrelas
de grande massa. As nuvens escuras, embora tenham massa at¢ 100 vezes maiores do
que as estrelas gigantes tipo O e B, ndo mostram qualquer evidéncia de que estrelas
como essas estejam se formando em seu interior. Elas formam apenas estrelas de

pequena massa.
Em nossa galaxia, as nuvens moleculares gigantes estdo praticamente distribuidas em
seus bragos, razdo pela qual a maioria das estrelas de grandes massas também estdao nos
bragos.

4 — COMO NASCEM AS ESTRELAS ?

Apesar de se ter disponivel, ja no inicio da década de 80, uma grande quantidade de

informacgao sobre as nuvens interestelares, ¢ também terem sido observadas centenas de



estrelas O e B jovens embebidas em nuvens moleculares, pouco se sabia dos estagios
primordiais da formagdo das estrelas. Aqueles estagios em que as regides mais densas
de uma nuvem, por algum motivo, colapsam sobre si mesmas produzindo temperaturas
tao altas em seus nucleos, capazes de desencadear as reagdes nucleares necessarias para
o nascimento de uma estrela.

Somente em 1986 ¢ que foi finalmente estabelecido, com base em resultados
observacionais, que as estrelas nascem em condensacdes de altas densidades em nuvens
moleculares. Devido a sua aparéncia, na maioria das vezes circular, essas condensagdes
foram denominadas de Globulos. A primeira hipotese de que as estrelas nasciam nos
globulos foi proposta por Baad em 1944. Trés anos depois, ela foi bastante discutida por
Bock e Reily (1947) e finalmente por Debai (1953), que apresentaram argumentos
convincentes de que essa hipotese era verdadeira. Em homenagem a Bock, essas regides

passaram a ser denominadas Globulos de Bock.

Como esses globulos sdo regides de altas densidades, eles sempre aparecem como
objetos escuros quando observados em comprimentos de onda do visivel. Mesmo uma
estrela, que € um corpo celeste de alta temperatura e que emite muita radiacdo no
visivel, em seus estagios primordiais de formagdo ndo pode ser observada nesses
comprimentos de onda. Isso porque o glébulo progenitor absorve toda a radiacao gerada
pela estrela. Como mostra a figura 3, a estrela aquece o gas em sua vizinhanga que por

sua vez comega a emitir radiagdo como um corpo de baixa temperatura.
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FIGURA 3 — Representacio esquematica do aquecimento da regiio central de um

glébulo por uma estrela em seus estagios primordiais.

4.1 - EMISSAO DE CORPOS COM BAIXAS TEMPERATURAS.

Um das principais caracteristicas dos corpos com baixas temperaturas € que eles emitem
radiacdo em comprimentos de onda grandes ou seja, baixas freqliéncias. Essa
propriedade dos corpos ¢ muito bem descrita pela teoria de Planck. Os corpos com
temperaturas superficiais muito altas emitem quase que toda sua radiagdo no intervalo
de energia que vai do ultravioleta ao visivel. Esse ¢ o caso das estrelas gigantes azuis
jovens, cujas temperaturas na superficie sdo superiores a 3 x 10* K. Todavia, nos
estagios primordiais de formagdo estelar a maior parte da emissdao proveniente dos
glébulos ¢ produzida pelo gds e a poeira aquecidos a temperaturas de 10 a 100 K.
Conseqiientemente, grande parte da energia desses corpos frios ¢ emitida em
comprimentos de onda no infravermelho. Como a radiagdo nessas freqiiéncias ¢
absorvida pela atmosfera terrestre, exceto em algumas bandas muito estreitas (Ver Cap
2, Apostila), pode-se concluir que ndo seria facil observar as estrelas recém-nascidas no

interior dos glébulos. E por esse motivo que as estrelas, em seus estagios primordiais de
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formacdo, s6 foram identificadas no interior dos glébulos de Bock depois das
observagdes do Satélite IRAS (InfraRed Astronomical Satellite) em comprimentos de

onda do ilnfravermelho (12pm, 25um, 60pum, 100pum).

A figura 4, mostra a imagem de um glébulo quando observado no visivel, no
infravermelho distante e através da emissdo de uma variedade isotopica da molécula de
monoxido de carbono. Observe que os méximo da emissdo de '*C'*0O (J=1-0) ocorre
exatamente na regido onde o globulo praticamente ndo emite radiacdo no visivel. O
mesmo parece ocorrer com a emissdo no infravermelho distante (100pum), embora ele

esteja um pouco deslocado para a borda do globulo no visivel.

Optico(Hut[Sl)) ~ Infravemnelho (100um - HRES) Rédio ("0, J=1-)

FIGURA 4 — Imagens dptica,. infravermelho e radio do Glébulo Cometario VG33.
A imagem oOptica ¢ uma composi¢io de imagens obtidas em Ha e SII (Reiputh,

1997) e a imagem radio é a emissiao de C'®0 (Hickel e Vilas-Boas, 2001)

4.2 - O COLAPSO DOS GLOBULOS

Com base nos argumentos apresentados, ¢ possivel elaborar um quadro simplificado

para entender os mecanismos responsaveis pelo colapso dos globulos e finalmente
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discutir quais os fatores que influenciam esse processo. Na tentativa de elaborar esse
quadro e dele obter informagdes relevantes sobre a historia do colapso, ¢ necessério
utilizar hipoteses de trabalho que simplifiquem a abordagem do problema e fornecam

informagdes basicas sobre os mecanismos responsaveis pelo colapso.

Vamos imaginar um globulo esférico, com distribui¢do de massa uniforme, temperatura
constante e destituido de movimento de rotagdo. Sabemos, da teoria da Gravitagao
Universal de Newton, que os corpos se atraem com uma forca que depende de suas
massas ¢ da distancia entre elas. Essa ¢ a forca que atrai os corpos para o centro da
Terra e que € responsavel pela queda de todos eles. Se a superficie da Terra ndao fosse
solida, os corpos em queda livre poderiam chegar muito mais préximo do seu centro.
Logo, como base apenas nessa experiéncia ¢ possivel dizer, fazendo uma perfeita
analogia com a Terra, que todos as partes do globulo estdo sendo atraidas para o seu
centro. Como se trata de uma objeto gasoso, todo o gas deve caminhar na direcdo do
centro, a menos que algum outro fator impeca esse movimento. E isso realmente
acontece quando as particulas em queda livre aproximam-se umas das outras a ponto de
colidirem. As colisdes fazem com que parte da energia cinética das particulas em queda
se converta em calor, aumentando apreciavelmente a temperatura no centro do glébulo.
A conseqiiéncia natural desse processo ¢ o surgimento de uma forca de dentro para fora,
de modo semelhante ao que acontece com uma panela de pressdo, podendo impedir o
colapso das regides centrais. Quanto mais géas cai para o centro do glébulo, maior a

temperatura central € maior a reagao ao colapso.

Usando-se um pouco mais da nossa capacidade de abstragdo, seria possivel incluir
alguns outros elementos de nossa vida cotidiana nesse modelo. Sabemos que o glébulo
encontra-se em uma nuvem de gas mais extensa e de densidade menor. O simples fato
dele estar imerso nessa nuvem, sugere que sua superficie pode sofrer a acdo de uma
pressdo externa. Outro aspecto interessante resulta das observagdes de que no Sistema
Solar os planetas ¢ o proprio Sol, que ¢ uma estrela de massa pequena, apresentam
movimento de rotacao. Finalmente, um aspecto mais sutil estd relacionado com o fato
de que a Terra, o Sol e varios outros corpos celestes, inclusive a propria galaxia, tém

campos magnéticos associados.

Dessa forma, ¢ possivel ampliar o modelo anterior levando-se em consideragdo esses
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aspectos. Uma representacao esquematica estd mostrada na figura 5. Em (A) ¢ mostrada

a fisica do problema e em (B) a sua representacdo matematica.
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FIGURA 5 —Representacdes fisica (SA) e matematica (5B) da competicio entre os
mecanismos que podem inibir ou desencadear o colapso de um globulo. Em (B)
estdo escritas as equacoes da hidrodindmica que podem descrever a evoluciao do

colapso de um globulo.

Como mostra a figura, o problema consiste de uma competicdo entre a atragdo
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gravitacional (Fg), o aquecimento interno (Fpy), a pressao externa (Fpg), o campo
magnético (Fg) ¢ o movimento de rotacdo (Fror). O que pode ser escrito

matematicamente como

(Fg + Fpe)=(Fg + Fpi + Fror)

Na andlise que ¢ feita a seguir, apenas para simplificar o entendimento do problema,
serdo desprezados os efeitos da pressdo externa e da rotacdo. Apenas no final do texto a
rotagdo sera considerada, com énfase no seu papel para explicar porque algumas estrelas

ndo giram com a velocidade esperada ou giram no sentido invertido.

4.2.1 - MASSA CRITICA E TEMPO DE COLAPSO

Se a forca gravitacional for maior do que a repulsdo interna, o colapso sera inevitavel,
resultando em uma estrela jovem. Se a repulsdo interna for maior do que a atragdo, o
globulo ird se desfazer. No entanto se a atragdo e a repulsdo forem iguais o globulo nao

sofrera qualquer alteracdo e permanecera nesse estado de equilibrio.

A partir das equagdes da cinemdtica de Newton,

V=Vo+at
Vi=v,2 +2aR
R=V,t+"%at

onde V ¢ a velocidade, a=GM/R? ¢ a aceleragdo da gravidade, R a distancia ao

centro do globulo, M a massa do globulo e G a constante de gravitagdo universal.

e assumindo que no centro do gldbulo a energia das particulas do gas em queda livre ¢
convertida em temperatura (% m v> = 1.5 k T), ¢ possivel mostrar que se a temperatura
interna ¢ a densidade de um gldébulo s3o T e p respectivamente, entdo existe uma massa

critica a partir da qual o globulo colapsa, dada por

MCRIT oc T3/2/p1/2
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Ainda usando essas equagdes simples da cinematica, ¢ possivel obter uma relagao entre

o tempo de colapso do globulo e sua densidade.

-1/2
tcolapso oC p

Esses resultados mostram que quanto maior a temperatura no centro dos globulos
maiores serdo as massas necessarias para desencadear o colapso. Outro aspecto
interessante ¢ que, tanto maiores serdo as densidade centrais, quanto maiores forem as
massas dos globulos. Logo, o colapso para formar estrelas de massas grandes (estrelas
tipo O ) ocorre numa escala de tempo menor do que as estrelas de massas pequenas (o

nosso Sol).

Uma estimativa mais rigorosa da Massa Critica, também denominada massa de Jeans, ¢
do tempo de colapso pode ser feita a partir das equagdes da hidrodinamica fornecidas na
figura 5B. Para resolvé-la em primeira aproximacao, usa-se o método das perturbagdes.
Resultados similares aos obtidos anteriormente também sdo obtidos com esse
procedimento bem mais rigoroso. Ele tem a vantagem de poder explorar em detalhes

todo o processo do colapso, usando-se métodos computacionais.
4.2.2 — QUAL O PAPEL DO CAMPO MAGNETICO NO COLAPSO?

Embora os globulos sejam densos e absorvam praticamente toda a radiagdo em suas
camadas externas, algumas particulas de altas energias vindas do Cosmo (raios
coésmicos) conseguem penetra-los, ionizando uma pequena quantidade de matéria. Essa
matéria ionizada ¢ suficiente para mudar apreciavelmente a historia do colapso. Isso
porque as particulas carregadas sofrem uma influéncia muito forte do campo magnético.
Quando as cargas em seu movimento de colapso cruzam perpendicularmente o campo,
elas tendem a arrastd-lo. Isto ndo acontece quando elas seguem ao longo do campo.
Nessas dire¢do, elas se movem sem sofrer qualquer interagdo com ele. E essa maneira
diferente das particulas ionizadas interagirem com o campo magnético que acaba
influenciando o quadro evolutivo do colapso. Uma situacdo interessante ¢ aquela em
que o campo ¢ tdo forte que ele se opde ao movimento das particulas carregadas,

inibindo completamente o colapso. Embora isso possa acontecer, o campo magnético
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apresenta um comportamento muito interessante: ao longo do tempo ele tende a voltar a
configuracdo que ele tinha antes do inicio do colapso. Isso faz com que, transcorrido um
certo tempo (tempo de difusdo ambipolar), o campo magnético deixe o globulo
gradativamente, permitindo que as regides centrais comecem a colapsar. Isto ¢, o nticleo
do glébulo entra em colapso primeiro e posteriormente as partes mais externas. Esse
tipo de colapso cria uma regido rarefeita entre o niicleo denso e a borda interna envelope
de gas que continua caindo para o centro. Tudo se passa como se esse anel de rarefacdo
estivesse se propagando de dentro para fora. Esse tipo de colapso ¢ denominado colapso

de dentro para fora.

O colapso que ocorre sem a agdo de qualquer mecanismo externo, ¢ denominados de

colapso espontineo.

Na figura 6, ¢ mostrada uma representacdo esquematica do problema. Em 6A ¢
mostrada a nuvem molecular, o globulo e as linhas de campo magnético. Em 6B as
linhas de campo estdo distorcidas dentro dos globulos porque os ions que participam do
colapso e se movem perpendicularmente ao campo magnético, arrastam o campo
consigo. Observe que ao longo do campo o gas cai livremente, o que nao acontece nas
direcdes perpendiculares. Conseqiientemente, o que antes era uma esfera de gas se
transforma em algo com a forma de disco, como mostram as figuras 6 B e C. Essa

geometria também ¢ favorecida pela rotagao.
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FIGURA 6 — Representacio esquematica dos estagios evolutivos do colapso de um
glébulo. (A) representa o estado inicial do colapso. O globulo ainda é esférico e as
linhas do campo magnético sdo paralelas. Isto é, 0 campo é uniforme. Em (B) o
colapso evoluiu e as linhas de campo foram arrastadas pelo gas em queda livre e a
geometria da nuvem tende para um disco (elipsdide oblato). Em (C) o colapso do

nucleo ja ocorreu e uma estrela jovem encontra-se no centro do globulo.

4.2.3 - QUAL O PAPEL DAS SUBSTANCIAS QUIMICAS ?

Embora a composi¢do quimica ndo parega ter qualquer influéncia no colapso, ela
realmente tem. Numa situagdo em que a temperatura interna do glébulo gera uma
pressdao que estabelece o equilibrio com a atracdo gravitacional, a presenca das
moléculas e atomos pode desequilibrar o sistema. Dentre essas moléculas, merecem

destaque H,O, CO, H, além de outras.

Como discutido anteriormente, a queda do géas para o centro da nuvem ¢ o principal
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responsavel pelo aquecimento do centro do globulo. Esse aquecimento resulta da
colisdo entre as particulas do gas. Essas colisdes fazem com que as moléculas ou
atomos saltem para niveis de energia mais altos e posteriormente voltem para seus
estados inicias. Nesse processo, elas emitem radiagdo que deixa a nuvem e se propaga
em todas as diregdes, carregando uma pequena por¢ao do calor interno do glébulo. Em
outras palavras, elas agem como refrigeradores do nucleo. Como muitas moléculas e
atomos estdo envolvidos nesse processo, uma fracdo apreciavel do calor interno do
globulo ¢ jogada para fora, diminuindo sua temperatura interna. Consequentemente,
também diminui a pressao interna do globulo e a for¢a que equilibra a atragdo
gravitacional. Quando a diminui¢do dessa forga ¢ suficientemente grande, todo o

glébulo inicia um novo colapso.

O colapso resulta em um grande aquecimento do centro do globulo. Esse aquecimento é
tal que 4 atomos de hidrogénio se fundem dando origem a um atomo de He. Quando
isso ocorre, por definicdo nasce uma estrela. A principal caracteristica desse processo de
fusdo é que parte da massa dos 4 atomos de H se transforma em energia (E=mc?), sendo
esse um dos principais processos de produgdo de energia nas estrelas (Ver Cap 4 da

Apostila) .
5 - CONSEQUENCIAS DO NASCIMENTO DE UMA ESTRELA.

Como mencionado no item anterior, o colapso resulta em aquecimento do nucleo dos
glébulos e finalmente no nascimento de uma estrela. A principal caracteristica de uma
estrela € que ela ¢ uma intensa fonte de radiacdo. Tanto mais intensa ela serd quanto
maior for a sua massa. Com base nessa informacao, pode-se concluir que as estrelas tipo
O (gigantes azuis com massas >10 Massas do Sol) sdo muito mais brilhantes do que
estrelas como o Sol, que ¢ uma and tipo G. Devido as altas temperaturas de suas
superficies (>30000 C) as estrelas de grande massa produzem radiagdo (>10* fotons
ionizantes) com energia suficiente para dissociar completamente uma grande quantidade
de gas em torno das estrelas recém-nascidas. Como as estrelas de massa pequena, como
0 nosso Sol, produzem pouca radiacdo com essas caracteristicas, elas ndo sdo capazes
de ionizar o gas em sua vizinhanga a ponto de criar uma grande bolha de gas ionizado.
Levando-se em consideracdo apenas essa caracteristica, ¢ possivel concluir que as

primeiras evidéncias do nascimento de um “bebé” estrela varia em funcdo de suas
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massas.

5.1 - ESTRELAS MASSIVAS O E B (M~10 MASSAS SOLARES)

Ao nascerem, as estrelas de grande massa (10 massas solares ou mais) criam em torno
de si uma bolha de géas totalmente ionizado, inicialmente pequena, € que se expande
continuamente criando uma onda de choque na regido que delimita a bolha ionizada e o
gas externo. Essa bolha pode se expandir consumindo completamente o glébulo
progenitor, podendo inclusive ionizar toda a nuvem de gas. Um aspecto interessante
desse quadro evolutivo ¢ que a frente de choque, propagando-se ao longo da nuvem,
tem a propriedade de comprimir o gas que encontra em seu caminho. Se essa frente
encontra um globulo, ela aumenta a pressao externa (Fpg) do ambiente onde ele se
encontra. O aumento da pressdo pode desequilibrar os globulos induzindo a formagao
de novas estrelas. Esse mecanismo parece ser um dos principais responsaveis pela
formacdo de estrelas de grandes massa e tem sido amplamente utilizado para explicar
associacoes de estrelas de grande massa que apresentam gradientes de idades. Ele ¢

denominado de Formagao Induzida ou Formacgdo Seqiiencial de Estrelas.

A figura 7 (A) mostra o “bebé” estrela e a bolha de gas ionizado que se expande na
diregdo do disco, bem como na diregdo perpendicular. Observe que a dire¢do
perpendicular € a dire¢do do campo magnético. A expansao da bolha de gas ionizado ao
longo do plano do disco ¢ mais dificil do que na direcdo perpendicular. Isso porque a
densidade do disco ¢ muito alta e também porque o gas ionizado tem que se mover
perpendicularmente ao campo magnético. Como se discutiu anteriormente, o campo
magnético se opdoe ao movimento de cargas elétricas nessa direcdo. Esse efeito tem
menor importincia quando a estrela ¢ muito brilhante e a energia injetada no gas
ionizado ¢ muito alta. Embora o disco e o campo magnético oferecam resisténcia a
expansdo dessa bolha de alta energia, ela acaba destruindo o disco e o proprio globulo.
E tudo isso numa escala de tempo muito curto (<10’ anos). Embora essas estrelas,
durante sua fase “pré-natal”, estejam completamente embebidas em um “casulo” muito
denso (globulo), elas anunciam a sua existéncia criando um forte jato de gas que escapa
do nucleo do casulo na dire¢ao perpendicular ao disco. Uma vez que toda essa atividade
pode ocorrer no periodo compreendido entre as “ultimas semanas de gestagdo” e os

primeiros dias de vida das estrelas, esses jatos podem ser vistos como o primeiro
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“choro” do bebé estrela.

)

— ARENTE o= cfc;?mng‘

U, >> Ve
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FIGURA 7 — Representacio esquematica dos estagios posteriores ao nascimento das estrelas. Em
(A) é mostrada a bolha de gas ionizado (regidio HII compacta) criada por uma estrela de grande
massa (O,B) expandindo-se ao longo do disco e nas direcdes perpendiculares. A frente da bolha
ionizada é marcada pela presenca de um choque supersonico e um intenso campo de radiacio
ultravioleta. Em (B) é mostrada a evolucio da bolha de gis aquecido que se forma em torno da
estrela de massa pequena. K mostrada a interaciio do jato perpendicular ao disco com as nuvens

moleculares vizinhas.
5.2 - ESTRELAS DE PEQUENAS MASSAS (M~1 MASSA SOLAR)

As estrelas de pequena massa se formam de maneira similar as estrelas de grande
massa. As principais diferengas no processo de formacdo de ambas estdo relacionadas
principalmente com seu estagios finais de “gestagdo”. Enquanto as estrelas muito
brilhantes, de grande massa, nascem e podem destruir completamente o globulo

progenitor, as estrelas de massa pequena nao. Por esse motivo, os efeitos do nascimento
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desse “bebé” estrela sobre o meio ficam determinados pelas caracteristicas da propria
estrela mais as condi¢des impostas pelo meio em que ela se forma. Isto ¢, da mesma
forma que uma estrela de grande massa, ela também cria uma bolha de gas aquecido que
se expande em todas as dire¢des. Todavia, no caso dessas estrelas, a expansdo ao longo
do disco se limita a uma certa distancia da estrela central, preservando assim o disco e o
ambiente externo. Na direcao perpendicular, o gas aquecido de alta pressdo escapa ao
longo da dire¢do do campo magnético formando um jato que vai interagir com a nuvem

molecular ou o resto do globulo que nao foi consumido nessa “gestagao”.

A principal caracteristica da formagao dessas estrelas ¢ que elas preservam o disco de
gas e poeira do qual se formam os sistemas planetarios. E exatamente num sistema
planetario como esse que se encontra a unica forma de vida “inteligente” que se

conhece.

Uma representacdo esquematica dos estagios primordiais de evolugdo dessas estrelas ¢

mostrado na figura 7B.

Os estudos da atividade de formagao de estrelas nas nuvens moleculares, realizados na
ultima década, mostram que as estrelas de grande massa nascem apenas em nuvens
moleculares gigantes onde também se formam estrelas de pequena massa. Esse ¢ o caso
de nuvens moleculares como Orion e NGC6334. Por outro lado, as nuvens moleculares
escuras, que tem massas até mil vezes menores que as gigantes, formam apenas estrelas
de pequena massa. Esse ¢ o caso por exemplo das nuvens conhecidas como Cepheus,

Taurus, Musca, Chamaeleon etc.

5.3 - ROTACAO DAS NUVENS.

As observagdes dos globulos mostram que eles tém rotacdo muito pequena ou quase
imperceptiveis. Mesmo sendo pequena, essa rotagdo pode ter consequéncia muito
importante na histdria evolutiva de um globulo. Por menor que seja esse movimento no
inicio do colapso, caso em que a rotacdo ¢ originaria da propria rotagdo galdctica, ele
acaba sendo importante nos estadgios finais porque o colapso conserva o momento
angular. Isto é, quanto menor for o raio do gldbulo colapsando, mais rapido ele gira.

Se o globulo gira mais rapido a medida que o colapso prossegue, o que deveria
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acontecer com o campo magnético se, de acordo com as discussdes anteriores, ele ¢

arrastado pelo gas ?

Seria de se esperar que ele também fosse arrastado pelo movimento de rotagao. Como
conseqiiéncia o campo tenderia a torcer sobre si mesmo. Como o campo se opde a esse
movimento, da mesma forma que ao colapso, a tor¢ao resulta na diminui¢ao da
velocidade de rotacdo do gas. Esse efeito ¢ um dos mecanismos capazes de explicar
porque a rotacdo de estrelas recém-formadas ndo conserva a energia de rotagdo das
nuvens progenitoras. Devido a esse tipo de tor¢do do campo, pode haver uma situagao

extrema em que o proprio sentido de giro da estrela pode ser invertido.
Na realidade, as observacdes de algumas estrelas jovens com massa idéntica a do Sol

(estrelas T Tauri) mostram movimento de rotacdo contrario a rotagdo da sua nuvem

progenitora com energia da rotacdo sempre menor do que a energia de rotagdo inicial.
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