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APRESENTACAO

A fascinagio pelos mistérios do Universo faz parte da natureza humana desde o comego
da civ_i_liza,r;ﬁo. Ao mesmo tempo.em que admiramos a sua extensio e beleza, sentimos o
desafio de conhecé-1o ¢ o desejo de descobrir a sua conexdo 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 Tios, que

estavam bem mais proximos..

O ciclo das estagdes, a luz é o calor-do Sol durante o dia, o luar e as estrelas & noite, &
necessidade de se orientar em seus percursos de um lugar-a outro ¢ de estabelecer izma
cronologia para os acontecimentos foram metivos- suficientes para o homem ‘tentar

equacionar ¢ Universo.

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

surpreendente ¢ impressionante..

O sistema solar é hoje esmiugado pelas sondas espaciais. Os modernos telescopios
parecem nos conferir viséo de super-homens. Do Sol, partimos para as demais estrelas
que, aos bilhdes, permeiam a nossa galixia, a Via Lactea. Mesmo sem cOnseguir
penetra-las, a astronomia vem decifrando 6 seu interior, a sua formacdo e evolugdo; tio

ligadas 4 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 s¢ organiza em grupos de estrelas, galéxias, ¢ em superaglomerados;

intercalados por imensos vazios.

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

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




~ inféncia e adolescéncia.

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

eniergia produzem espetaculos fantasticos, em continua renovagio?

Estamos em Sio José dos Campos, uma cidade do planeta Terra, onde os astrénomos do
INPE, iguais a muitos em outros lugares, estdo indagando sobre os segredos do
Uriiverso, Fazem isso pela satisfacio que o conhecimento produz. Mas, mais

profundamente, para ampliar os horizontes de nosso prépﬁo hundo.

Este caderno retne os tépicos abordados no Curso de Introdugdo & Astronomia €
Astrofisica do INPE, iniciado em 1998 & programado para ocorrer anualmente ao final
do-primeiro semestre. E destinado principalmente & atualizagfo de professores do ensino
fundamental e médio, e a estudantes universitarios vinculados a areas relacionadas &

astronomia.

O curso pretende tragar as linhas béasicas do que a astronomia j& conseguiu deciftar,
delineando- também um quadro da evolugio das idéias e das técnicas utilizadas na
pesquisa cientifica. Paralelamente, sio mostrados. os trabathos que a Divisio de -

Astrofisica do INPE vem desenvolvendo.

Ha ainda o propoésito de apresentar uma visio desmitificada da ciéncia e do cientista,
expondo as suas tentativas e incertezas no caminho do conhecimento. Finalizando, a
titima parte do curso enfoca a importincia da ciéncia basica, como principal geradora

de novas idéias e tecnologias.

Alguns dos subprodutos esperados s#c o de despertar uma possivel vocagdo cientifica
nos estudantes e motivar os educadores a introduzir novas forimas de comunicar &

¢iéncia a seus alunos.

Para que os objetivos propostos sejam cumpridos satisfatt}riamente, este trabatho deve
ser constantemente revisado e, nesse sentido, todas as criticas e sugestoes serfo bem-

vindas.
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1.1 INTRODUCAO

E marcante-o fascinio que as pessoas. sentem pelo céu. Quem nunca admirou um pér do
Sol ou ficou impressionado com uma tempestade? Todavia, ainda hoje, os fendmenos
celestes e atmosféricos que fazem parte de nosso cotidiano néo sgo compreendidos por
grande parte da humanidade. Inclusive, ainda ocorré a mitificagio desses. fendmenos
naturais.

Este capitulo pretende, dentro de certas limitagBes, apresentar aos educadores e
estudantes. universitirios uma introdugiio aos fendmenos celestes presentes no nosso
dia-a-dia muito embora passem despercebidos pela maioria. Os fendmenos relacionados
exclusivamente 3 dinfimica da atmosfera de nosso planeta-ndo serfio abordados. A
influéncia da atmosfera tetrestre na observacdo- cientifica dos astros ¢ enfocada no

Capitulo 2.

1.2 NASCIMENTO DA ASTRONOMIA

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

profissionais, familiares € pessoais?
121 PRE-HISTORIA

Imagine-se agora em um passado muito remoto; mais precisamente na pré-historia (de.
100 mil anos atras até cerca de 8 mil a,C.), quando o ser humano vivia em pequenos
grupos ndmades. A preocupa¢fio com & sobrévivéncia num ambiente natural € hostil era
crucial. Cagar, pescar, procurar frutas e raizes, fugir de animais perigosos ¢ abtigar-se
das variac¢des climéaticas faziam parte do cotidiano do homem pré-histérico. O homem
dessa épocatinha que se adaptar 2 alternanicia do claro-escuro e 4 mudanga das estagdes,

Certamente, o Sol foi o primeiro astro .a ser notado. As razdes sdo. 6bvias: € 0 Sol que

1-9



proporciona a mais evidente alternancia de claro-escuro da natureza (o dia e a noite) e:
que atua como a principal fonte de calor para nés. A Lua foi o segundo astro a ser
percebido, visto que ilumina a escuriddo 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) visfveis a olho nu s6 foram notados, quando a observagiio do
céu se tornou persistente noite apds noite. Esse tipo de investigagfio da natureza ja
necessitava de um pouco mais de inteligéncia ‘por parte de nossos aricestrais. Ha
desenhos rupestres (inscritos em rochas) que incluem figuras dé asttos. Tanto os astros,
como o0s animais, as montanhas, as florestas, os desertos ¢ a dgua eram tidos como

divindades porque nfio eram inteiramente ¢ompreendidos.
1.22 MUNDO ANTIGO

Apds a tltima. glaciagio, a agricultura ¢ a domesticagdo de animais tornaram-se
atividades importantes para a sobrevivéncia do. homem em nosso planeta. Comegaram a
aparecer os primeiros vilarejos e povoados. As primeiras civilizagSes mais notiveis
surgiram a partir de 5.500 anos atras, em quatro regides hidrograficas distintas do
planeta: nas bacias dos- rios Tigre e Eufrates: (Mesopotdmia, regido atual do Ird e
Iraque), por volta do ano 3500 a.C., com os sumerianos; 2o longo do rio Nilo (atual
Egito) em torno de 3100 a.C.; nas margens do rio Indus (atual fndi"a)- por volta de 2500
a.C.; e-em torrio do rio Amarelo (atual China) em cerca do ano 2000 a.C. As sociedades
da Mesopotdmia, Indu e do Antigo Egito influenciarami umas as outras devido a
proximidade entre elas, inclusive marcando o desenvolvimento de outras posteriores
como a'da Antiga Grécia.

O --desenvolviinenﬁo 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 civilizag@es antigas, 0 homem ainda continuava a associar divindades
aos fendmenos naturais (astrondmicos ou ndo). Os homens pré-historico e antigo
buscavam encontrar explicagies mitologicas para vdrios fendmenos celestes
observados, entre os quais: os dias, as noites, os eclipses da Lua e do Sol, as fases da

Lua, o caminhar dos planetas por entre as estrelas, os cometas ¢ as. estrelas cadentes,
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Além do mais, nossos antepassados buscavam associar os fendmenos celgstes aos

terfestres e vice-versa.

Das quatro civilizagdes citadas, a mais antiga ¢ sem duvida, aquela que surgiu na
Mesopotimia, 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 babildnios foram um dos primeiros povos: a registrar a presenga dos cinco
planetas visiveis a olho nu (Merctrio, Vénus, Marte, Jipiter e Saturno), certamente:sob
a influéneia cultural dos sumerianos. Os deuses, os heréis e os animais desse povo eram
associados aos astros observados. Na mitologia babilénica, a dgua liquida era a Mae da
natureza e sustentadora da Terra. O céu era representado por uma ciipula azul feita de
rocha onde as estrelas estavam ircrustadas, sendo a mesma. sustentada pelas altas
montanhas terrestres. Os babilénios buscavam entender as vontades dos deuses
observando os astros no céu, as quais se refletiam de algum modo nos fatos terrestres.
Assim, a Astrologia .¢ a Astronomia nascem juntas, como uma unica forma de
conhecimento. A palavra desastre significa, primordialmente, um fato que contraria os
astros. Conceberam. as priméiras constelagdes, que eram apenas representacles de
figuras de deuses, animais ¢ objetos “desenhadas” pelas estrelas. As consielagdes do

Zodiaco sdo um exemplo.
1.3 PERCEPCAO E CONTAGEM DO TEMPO

O homiem comegou a perceber o caminhar do tempo, que -acomntece em uma unica
diregao e flui sem interrupgio (conceitos de unidirecionalidade’e continuidade do tempo
cléssico), por. meio da observagdo de fenémenos naturais. S#o exemplos: o germinar €
crescimento de uma planta, o desabrochar de uma flor, o crescimento de um animal
doméstico, o envelhecimento de uma pessoa, 6 caminhar do Sol no céu ao longo de um
dia, a mudanca d¢ aspecto da Lua ao longo de um ‘'més, a mudanga ciclica das estacdes

do ano ¢, até mesmo, a alteragio do aspecto do eéu noturno ao Jongo de um ano.

As primeiras organizagdes socials humanas precisavam medir a passagem do tempo em
inimeras atividades praticas, tais como: saber a €poca certa para plantar uma

determinada cultura, antecipar as estagdes de cheia. ¢ vazante de um rio e conhecer: as
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datas das celebrages religiosas. Por incrivel que paregd, a primeira marcaciio de tempo

ocorreu para perfodos longos (meses e anos) e néo para intervalos curtos (dias ¢ horas).

Os povos antigos necessitavam. também conhecer o espaco -geografico local, com a
finalidade de se deslocarem quando necessario (sempre com um rumo definido). Além
do mais, quando a pesca, a ca¢a e o comércio envolviam. grandes distancias, a

necessidade de conhecer o ¢aminho de ida-e-volta era dbvia,

O QUE SAO CONSTELACOES?

Uma constelagfio corresponde a uma mera configuragio _prcjje_tad"a no céu, formada por
linhas imagindrias conectanido estrelas brilhantes. E associdgda a um desenho que
representa um objeto, herdi ou deus da sociedade humana que -a concebeu. O termo.
constelagdo vem do vocabulo latino constellatio, que. significa reunido de astros, muit_d
embora as estrelas de uma constelagfio ndo estejam fisicamente reunidas pela gravitagdo
em funcfo das enormes distincias que as separam. As 48. constelaces classicas foram
compiladas pelo grego Ptolomeu em 137 d.C., inclusive as zodiacais. Parte das
constelag@es classicas simboliza .estérias e mitologias herdadas dos povos antigos da
‘Mesopotamia ¢ Egito. Em 1929, a Unifio Astrondmica Internacional estabeleceu uma
cartografia co_mple_ta da esfera celeste contendo 88 constelag@es no total. As 40 outras;
acrescentadas. na era moderna, foram definidas principalmente na época das grandes
'navcg_ag:f')es_ ocednicas. Elas simbolizam essencialmente animais pertencentes as novas.
terras “descobertas” peles europeus, e objetos usados na navegacio da €poca. A maioria

das constelagdes “recentes” situa-se no hemisfério sul do céu.

O QUE E NAVEGACAO CELESTE?

Um dos tipos mais antigos-de orientagdo no espago € no tempo, utilizados pelo homem
para se movimentar pela superficie terrestre, ¢ a navegagfio por meio da posigdo das.
estrelas no céu. A navegagdo celeste é mais comumente aplicada para navegacdes
maritimas. A partir da observagdo da posicdo de determinadas estrelas com relagiio ao
meridiano celeste local ¢ ao horizonte, pode-se calcular a posiglo geografica correta de

um lugar.




1:3.1 ANO SOLAR E LUNACAO

A observagio sistemética do caminhar do Sol'no céu permitiu ao homem perceber dois
fatos notaveis: (i) tanto o-nascer do Sol como o pér do Sol niio ocotrem diariamente nos
mesmos pontos do circulo do horizonte, (i) a duragdo desse caminhar ¢ diferente dia
apés- 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 € 46,08 segundos).

A observagio persistente da mudanca do aspecto da Lua. fez notar que o infervalo de
tempo: entre duas fases iguais e consecutivas corresponde a 29,53059 dias. Esse periodo
lunar é denominado de lunagfio (ou periodo sinddico da Lua). O conceito de més surgiu
desse fato astrondmico. Muitas sociedades antigas utilizaram e algumas ainda adotam-o
ano lunar; que possui 12 meses lunares, ou seja, 354,36708 dias (354 dias, 8 h, 48 mine
35,71 8). Os povos arabes do oriente médio usam um calendério baseado no més lunar:
J4 os judeus utilizam um calendério lunissolar. O mundo ocidental contemporéneo usa
um calendario. solar que sofreu influéncia do calendério lunar, isto é, adotamos um ano.

com 12 meses, originatios das 12 lunagdes.
1.32 HISTORIA DOS CALENDARIOS OCIDENTAIS

‘ Qs prijn'eijro_s calendarios da Roma Antiga (750 a.C. - 476 d.C.) eram caracterizados a
bel prazer pelos pidprios imperadores vigentes, baseados inclusive em supersti¢des. O
calendario do imperador Romulo (753-717 a.C.) apresentava 304 dias com 10 meses de
duragdo varidvel e o calenddrio de Numa Pompilo (717-673 a.C.) possuia 355 dias
divididos basicamente em 12 ou 13 meses (de 29 ou 31 dias). O calendério de Pompilo
aplicava uma corregio ao ano solai de modo mais satisfatério do que o -de R6mulo,
porém era ainda muito complicado. Os nomes dos meses adotados por nds sdo
origindrios desses calenidarios romanos. O imperador Jélio César (100-44 a.C.) decidiu
adotar um calenddrio solar com 365 dias dispostos em 12 meses, de modo: que a cada
quatro anos o ano teria 366 dias. O primeiro més do calendario juliano passou a ser
Jarmarius e o.dia excedente era-acrescentado ao. més Februarius dando origem ao nosso
ano bissexto. Por curiosidade, o nome do sétimo més do nosso calendério, Julho, vem

de uma homenagem a esse imperador romano-apds sua morte. A palavra calendario
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provém da nomenclatura latina usada pelos antigos romanos para a designagio da
primeira parte de um més: kalemdae. As outras duas “partes de um més eram

denominadas de nonas e idus.

Apesar de todos os ajustes efetuados na Roma Antiga, o ano juliano. tinha em média
365,25 dias (ou 365 dias e 6 horas), sendo ligeiramente diferente do ano solar. A.
correcdo referente aos anos bissextos a cada quatro anos n#o foi suficiente. Ao longo de
muitos -anos, a diferenga tornava-se cada vez maior, acrescentando um dia extra a cada
intervalo: de 128 anos, aproxim'adalnente; Somente em 1582, o papa Gregdrio XIIT
{1512-1586) estabeleceu uma reforma crucial ao calendério ocidental. Assim foi a
reforma gregoriana: (i) suprimiu 10 dias acumulados, para que o inicio de cada estagfio
ocorresse na época certa; (_ii) €liminou a ocorréncia de anos bissextos durante trés anos
seculares para cada periodo de 400 anos; de modo que o ano. 1600 foi bissexto, os anos
1700; 1800 e 1900 ndo o foram, o ano 2000.0 serd, e assim sucessivamente (somente 0s
anos seculares divisiveis por 400 sdo. bissextos); (iii_) a contagemn dos dias do més
passou a ser caracterizada por ndmeros cardinais (1, 2, 3, ..., 31) ‘e nfo mais pela

ordenacao de kalendae, nonas ¢ idus.

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

Desta maneira, o ano 4000 nio devera ser bissexto.

Alguém poderia propor mais umad reforma ao nosso calendario; fazendo um ano

composto por 13 meses de 28 dia_s,.:porém isto é bem improvavel.
1.3.3 CALENDARIO VIGENTE

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

a duragfo do-ano solar por uma soma de dias inteiros ¢ fracionarios.
365,2422 dias = 365 + 1/4 - 1/100 + 1/400 — 1/3300 dias

O termo & esquerda da quase-ighaldade representa a duragdo do-ano solar. O lado direito

& composto por cinco termos:

(a) o primeiro € a duragio do ano padréo;



(b) a adigéo da fragéc 1/4 corresponde 2 soma de um dia a cada quatro anos (os anos
bissextos, que ocorrem em anos divisiveis por 4);

(c) a subtragdo de 1/100 mostra a necessidade de néo incluir um dia a cada 100 anos;

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

-(e.) a tltima frago A direita diz que se deve supri‘rriir a inclusdo de um dia a cada 3300
anos, aproximadamerte.

De acordo com os itens (¢) e (d), 0 ano 2000 serd bissexto, mas os anos 2100, 2200 e

2300 ndo o serdo.

[ORIGEM DA SEMANA

O vocébulo semana provém do latim seprmana, que significa sete manhas (usado na
Roma Antiga). O conceito de semana de 7 dias originou-se da dura¢iio de cada periodo
lunar marcante ou do culto didrio aos sete astros errantes pelos babilénios. O doming_o
era dedicado ao' Sol, segunda-feira & Lua, ter¢a a Marte, quarta a Mercirio, quinta a,
Jupiter, sexta.a Vénus e sabado a Saturno. As nomeagdes dos dias da semana em varias
linguas modernas (__ex. espanhol, franc'é's,[i'nglé's e alem&o) originaram-se dos nomes em
latim desses astros (Solis, Lunae, Mart:‘-.s_,- -Mércum‘e, Jovis, Veneris e Saturni
| respectivamente). A lingua portuguesa nfo seguiu essa denominago para os dias da
semana porque sofreu influéncia do cristianismo. As comemoragSes da Pascoa Crista
originaimente duravam uria semana de oragdes. Os dias da Pascoa eram denominados.
feriaes em latim, significando feriades. O domingo era nomeado por feria-prima, a
: segunda-féira_ era ferig-segunda e assim por diante. Q sabado vem do vocdbulo latino
Shabbath, que correspondia ao dia de descanso dos hebreus. A denominagfo domingo
usada pelos povos latinos origina-se da substituicdo de feria-priina (ou dies Solis) por
doniinica imposta pelo imperador Flavio Constantino (Roma antiga, 280-337 d.C.), a

qual significa dia do Senhor, quando da sua converséo ao cristianismo.
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DECADA, SECULO E MILENIO

ocorre a-mudanca de década, século e milénio?

O calendério juliano adota a época da fundagiio de Roma (753 a.C.) pata o inicio da
contagem, € o calendédrio gregoriano, que € essencialinente cristdo, considera o
nascimento de Jesus Cristo. Contudo, parece que Cristo nasceu no ano 4 a.C. e nfio no
ano 1'd.C. como se pensa. Além.do mais, nfo existiu-o ano 0 (zero), de modo que o
primeiro periodo de 10 anos (uma década) comegou no ano 1 terminando no ano 10,
assim como o primeiro: século que terminou no ano 100 e ¢ primeiro milénio, que
findou no ano 1000. Consequentemente, o século XXI e o 3° milénié comegardo em

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

1.4 DIAS E NOITES

Muitas civilizagBes antigas elaboraram explicag@es miticas para ¢ movimento do .Sol no
céu durante o dia, assim como seu. reaparecimento apés a escuridéo da noite. Como
exemplos, os antigos babilénios pensavam no deslocamento noturno do Sol por debaixo
do selo que era a morada dos mortos e os antigos egipcios (3200 a.C.) imaginavam o
transporte do Sol no céu (cerpo da deusa Nur) por um barco que durante a noite
‘percorria. um rio subterrdnec. Na Grécia cldssica (600 a.C.), muitos. afirmavam que a
Terra era imodvel de modo que o Sol, deus Helius, percorria o céu numa grande

Carruagenmt.
1.4.1 DIA SOLAR E DIA SIDERAL

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

deslocamento das ¢strelas mais brilhantes era aplicado para-a subdivisio da roite.

A primeira definigéio de dia veio da observagdo do Sol, que corresponde-ao dia solat:

Além do mais, por questdes praticas, o homem sentiu a necessidade de¢ criar uma
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ordenagdo matematica para o dia/noite, visto que nés possuimos um reldgio biologico
intetno, 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 imagindria no céu que une os pontos cardeais norte ¢ sul passando pelo
zénite. (ponto imaginédrio no céu diametralmente oposto ao centro da Terra). O dia solar

¢ dividido por definicio em 24 horas solares.

Uma outra referéncia astrondmica para definir o dia-¢ representada pelas estrelas. Eo
dia sideral. Corresponde ao intervalo de tempo entre duas passagens. sucessivas de uma
determinada estrela pelo meridiano celeste local. Por convengdo, o dia sideral é dividido
em 24 horas siderais.

O dia solar e o dia sideral sfio diferentes pela simples:tazio de que a Terra ndo € imével
e si_m transtada ao redor do Sol. Qual é o mais curto? Pensemos juntos: enquanto a Terta
gira em torno do_seu eixo ela continua a caminhar ao redor do Sol no mesmo sentido e
para que o.Sol volte a assumir a mesma posi¢ac no céu depois dé uma rotagéo completa
da Terrd, serdo gastos alguns minutos a mais. Portanto, o dia solar ¢ mais longo do que

o0 sideral, mas apenas em cerca de 3 min.e 56 s.

1 dia solar = 24 horas (solares)

1 dia sideral =23 horas, 56 minutos ¢ 4 segundos (solares)

Qutra pergunta: Qual €, entdo..o tempo gasto pela Terra: para dar um giro completo em
torno de si mesma? O referencial mais .:a_d_equado para se medir a rotagfio da Terra é
dado pelas estrelas distantes e ndo pelo Sol. Devido as pr_éprias_ distincias das estrelas,
que estdo muilo mais longe do que o Sol, suas posigdes no céu sfo praticamente
constartes. Portanto, emprega-se o periodo sideral.

A noite é a parte do dia, de 24 h, quando o Sol estd abdixo do plano do horizonte. Ha
vérias defini¢dés 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 esta a
18 graus. Os dias civil e astrondmico sfio os complementos respectivos dessas.

definicdes de noite.. Durante a noite astrondinica, o céu néo sofre alteragfio em brilho



enquanto que no inicio-e fim da noite civil ha ainda claridade crepuscular.. Entretanto,

por. tode este capitulo, definimos “dia claro” como sendo a parte do dia em gue ¢ Sol

estd acima do horizonte € noite como set complemento.

MEIO-DIA SOLAR E GNOMON ASTRONOMICO

Quando o Sol cruza o meridiano celeste local, estamos na metade tanto do “dia claro”
como do dia civil e do dia astronémico, o meio-dia solar. Diz-se que o Sol culminou, de
modo que ele atinge-sua altura méxima no céu, projetando a menor sombra de qualquer
objeto. Se esse objeto for uma haste perpendicular a uma superficie horizontal plana
(um gndémon astroridmico), sua sombra minima didria fica sempre alinhada
paralelamente & diregfo. norte-sul. O gndémon é .0 mais antigo _in__s’ti‘urr_x_énto' de observagio

astrondmica.

TEMPO ASTRONOMICO E TEMPO ATOMICO INTERNACIONAL.

Até meados da década de 50, a unidade basica de tempo, o segundo, era definida pela
Astronomia. Um segundo de tempo correspondia a cada uma das 86.400 partes do dia
solar médio (1 segunde = 1/86.400 de 24 horas 'solares médias). A partir de entdo, 0
segundo passou a ser definido como sendo o intervalo de tempo gasto por
9.192.631.770 ciclos de uma transigdo eletrénica hiperfina do dtomo de Césio 133. Essa
¢ a defini¢do do segundo intérnacional, ou melhor, tempo atdmico. Contudo, o padriio
de tempo usadoe por nds € o tempo universal coordenado, que corresponde ao tempo
atdmico corrigido na origem, toda vez que a diferenga com relagdio ao tempo

astrondmico ultrapassa umi certo valor:

1.42 ESFERICIDADE E MOBILIDADE DA TERRA

A idéia de imobilidade da Terra perdurou por muito tempo, até por volta do
Renascimento Europeu, com a primeira revolugfio cientifica liderada por Nicolau
Copériico (1473-1543), Galileu Galilei (1564-1642) e Isaac Newton. (1642-1727). O
conceito de esfericidade para o nosso planeta ndo era totalmente. aceito nessa época,

embora Aristoteles (600 a.C.) ja o tivesse proposto, a0 observar eclipses da Lua (a
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sombrd da Terra era sempre circular quando projetada na Lua), e Eratostenes (240 a,C.).
j4 tivesse calculado o raio terrestre. Com as grandes viagens de circunavegagéo, todos.
tiveram que aceitar tais idéias.

Eratéstenes riotou que o Sol ndo ficava a ima mesma altura no céu, simultaneamente
em duas cidades do Egito Antigo (Alexandria ¢ Siema, atual Assuan), situadas
aproximadarnente no mesmo- meridiano teirestre. Ele observou que ac meio-dia de um
solsticio de verfio, enquanto o Sol iluminava o fundo de um pogo artesiano em Siena,
um gnémon projetava uma pequena sombra em Alexandria, como é mostrado na Figura
1.1. Bastaria, entfio, conhecer a distincia entre as duas cidades e o dngulo de separagio
entre elas em relacdo ao centro da Terra. Este dngulo corresponde aquele formado pelo
gndémon e o raio de luz vindo de Sol, cujo vértice € a propria extremidade superior do
gnoémon. Admitindo-se uma distdncia de 5.000 stadias (unidade de comprimento da
época; 1 stadia = 185 m), a estimativa de Eratostenes para o didmetro polar da Terra foi

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

A
N P .
S i b :EA raiosdo sm"i:i’

d(AS)= 5.000 stadias =925 km -—= 72
_ xR —> 360P
2R, 7. 7,2=925.360km
2R = 14.722km
FIGURA 1.1.- MEDICAO DO RAIO TERRESTRE POR ERATOSTENES (240 a.C.). O
PONTO A DESIGNA ALEXANDRIA, S, SIENA ONDE UM POCO E ESQUEMATIZADO E C,

O CENTRO DA TERRA. O RAIO POLAR DA TERRA E DESIGNADO POR R.
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E facil compreender a idéia de imobilidade da Terra, seja ela esférica ou ndo. Do ponto
vista de uma pessoa sobre qualquer ponto da supetficie terrestre excéto os poélos,
observa-se que tanto.o Sol como a maioria dos outros astros.surgem no horizonte leste,
elevam-se no ¢céu ¢ vio se esconder na parte oeste. Parece, entfio, que todo o céu estd
girando em torno de nds. Além do mais, quando jogamos qualquer objeto verticalmente
para cima, €le sempre cai em queda livie no.mesmo lugar de onde saiu (se ndo estiver
ventando no momento); dando a impressio. de que a Terra como uin todo ndo se move
como era concebido pela Fisica Aristotélica admitida até a revolucdo cientifica do
Renascimento Europeu. Contudo, segundo a Fisica Newtoniana, o 1mésmo pode-se
afirmar quando Tepetimos essa. experiéncia dentro de um veiculo em movimento
retilineo - uniforme, que em primeira -aproximagdo pode repre_s_eritar o efeito do
movimento de.rota¢iio da Terra num dado porito de sua superficie. Foi notério o debate
cientifico entre as idéias revolucionarias de Galileu e o paradigma cientifico daquela.
época, transformado em dogma pela Igreja Cristd. As leis de movimento elaboradas por
Newton sustentaram a aceitagio das idéias de Galileu: a Terra ndo estd imével no.centro
do Universo, mas sim, gira em tomo de si mesmia ¢ translada .ao redor do Sol (veja o

Capitulo 3, para mais detalhes).

A rotagio da Terra fol comprovada por medigéo direta: nfio astrondmica, em 1851,
através do experimento do péndulo de Léon Foucault (fisico francés). Ele verificou que
ao abandonar um péndulo 2 acic da gravidade, o plano de oscilagéio do mesmo ‘gira em

torno da vertical do lugar.

1.4:3 ESFERA CELESTE E ROTACAO DA TERRA

Qualquer pessoa ao obsetvar o céu de um local descampado percebe que esta no‘centro
de um grande hemisfério celeste. Esse tipo de visualizag@io do céu contribuiu para a
concepgdo do- geocentrismo. O céu na Astronomia € idealizado como uma .grande
esfera, a esfera ou abSbada celeste, que esta centrada na Terra (visdio geocéntrica:

Figura 1.2).
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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 sfo os astros que se moven,
mas sim 4 Terra que gira de oeste para leste. A Figura 1.2 mostra que a esfera celeste
‘parece girar nosentido contrdrio ao da rotagdo da Terra.

A trajetoria de um determinado astro durante seu movimento didrio aparente ocorre
paralelamente ao equador celeste, como’ viste na Figura 1.2. Esse circulo iméginario,
que divide o ceu em duas metades, nada mais € gue uma projegfio do equador terrestre
na abobada celeste.

A rotagio da Terra define um eixo cuj_as-.intersegées com a superficie terrestre sdo os
pélos geopraficos norte e sul (pontos imagindrios). As linhas imaginarias sobre a
superficie da Terra que unem os. p_é_l'os sdo denominadas meridianos terrestres. Um
plano perpendicular ao eixo de rotagio, e eqiiidistante de ambos os pélos, divide o globo
em dois hemisférios, norte e sul. A intersecio deste: plano com a superficie da Terra
define o equador terrestre. Os paralelos terrestres s&o os. circulos imagindrios paralelos

ao equador.

FiGURA 1.2 - A ESFERA CELESTE: UMA VISAQ GEOCENTRICA DO UNIVERSO.
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Nao “sentimos” a rotagdo da Terra porque a forga centrifiga associada a ela é somente
3% da forga de gravidade. Se a Terra passasse a girar cada vez mais rapido,
chegarfamos ao ponto. de ter gravidade zero, ou mesmo de sermos jogados para fora da.
superficie (de modo andlogo a um carrossel). Contudo, a velocidade de rotaggio no é
desprezivel. No equador terrestre, a velocidade linear de rotagdo fica por volta de 1670
km/h. Sobre o Tropico de Capricérnio (latitude aproximada de S&o José dos ‘Campos), a
velocidade de rotagfio ¢ cerca de-1500 km/h.

Da mesma forma que na Terra, existem na esfera celeste os p6los norte ¢ sul, definidos

como sendo as interseces imaginarias do eixo de rotagio terrestre com o céu (veja
Figura 1.2).

COORDENADAS GEOGRAFICAS

Para localizar uma cidade na Terra, precisamos de duas coordenadas: latitude e
longitude. A latitude de um ponto qualquer sobte 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.polo sul), 0° (no equador) até +90° (no pélo norte), por convencio. 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
Geograficas é aquele que ‘passa pelo. Obsewatério de Greenwich (Inglaterra). A
longitude ¢ 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, € até -180° (ou

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

COORDENADAS CELESTES EQUATORIAIS

As coordenadas celestes 'equ'atoria'is sdo definidds de maneira -anéioga as. geograficas, sendo
aplicadas & localizagdo. dos astros no <céu. Precisamos, novamente, de duas ‘coordenadas:
declinar;ﬁo-e ascensdo reta. A declinagiio é contada a partir do equador celeste, usando-se a
mesma convengdo: de 0°-a +90° para o norte ¢ 07 a -90° para o sul. A ascensdio reta é contada
sobre o equador celeste, désde um ponto de reféréncia até o meridiano do astro no sentido de
oeste para leste, indo de 0 a 24 h. Esse ponto de referéncia € uma das intersecdes da ecliptica
{projecdo 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 o movimento de rotagio da Terra no espaco, basta

aplicarmos-a regra da méo direita. Dispbe-se a mo direita com o dedo polegar para
cima, o qual representaria. o pdlo norte. O sentido da rotagdo terrestre € o meésmo

daquele usado para o fechamento da méo (veja a Figura 1.2).

1.4.4 HORA SOLAR E FUSOS HORARIOS

O Sol culmina no céu sempre ao meio-dia solar. Porém, isto ocorre em tempos

diferentes para cada meridiano terrestre, conforme a Terra vai girando em torno de si

mesma. Enquanto em um determinado lugar o Sol estd culminando, em outros o Sol jé'

culminou ou ainda vai culminar. Do mesmo niodo, enquanto em alguns lugares o Sol
esta surgindo no horizonte, em outros o Sol esta se pondo. Portanto, a hora solar é local

e € fornecida diretamente por um reldgio solar.

Além disso, o Sol nfio caminha com a mesma velocidade ao lengo de: sua trajetéria
anual aparente (ao redor da Terra). Para corrigir esse efeito, criou-se a hora solar media,
a partir do movirmento uniforme de um Sol ficticio. A difererica entre a hora solar média
e a hora solar verdadeira ¢ definida como sendo a Equagio do Tempo, e pode resultar
em até 15 '(Qﬁinze)_ minutos a mais ou a menos. A equacdo do tempo decorre do fato de
que a velocidade da Terra em torno do Sol ndo & constante -(translagdo numa 6rbita

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.

linica hora: a hora civil ou legal. O meridiano de origem (longitude = 0 h) dos fusos.

horarios  é aquele que passa pelo Observatdrio de Greenwich, adotado por questdes
histdricas. 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 [lhas Oceanicas, -

3 horas para Brasilia ¢ 2 maioria dos estados, -4 horas para os estados de RO, RR, MS,

MT, parte oeste do Pars e a parte leste do Amazonas e —5 horas para o Acre € o extremo.

oeste do Amazonas. O horario de Brasilia estd em atraso com relagio aos europeus, e

adiantado em relagdo aos dos EUA.
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FIGURA 1.3 - FUSOS HORARIOS DA TERRA.

O QUE E HORARIO DE VERAO?

O horério de verdo é simplesmente z hora civil dcrescida de uma ou mais unidades, com
a finalidade de se aproveitar a claridade do comego:e fim do dia civil. economizando
assim energia elétrica. O inicio e o término do horério de verdo estio condicionados &
data do solsticio de verfio (22/12 para o hemisfério sul), quando a duragfio do “dia claro”
¢ maxima. Na pratica, o meio do periodo do horéario de verfio deve se sithar proximo a

essa data..

1.4.5 ASPECTOS DO CEU EM DIFERENTES LATITUDES

Quando nos deslocamos em latitude na Terra, podemos perceber que o aspecto. do céu.
noturno vai'mudando ligeiramente. Certas estrelas e constelagdes deixam de ser vistas e
outras passam a ser avistadas por nés. O Sol também comega a mudar de trajetdria

diurna, fazendo com que:a duragdo do dia civil aumente ou diminua.

1-24




Para uma pessoa que estid exatamente sobre o -cquado_r da Terra (‘Iatitude (? e longitude.
qualquer), ambos os hemisférios do céu podem ser observados por completo. Nesse
caso singular, o plano do equador celeste estd disposto perpendicularmente ao plano do
horizonte, e € representado pelo circulo que ¢riza o zénite e une os pontos cardeais leste
e oeste (Figura 1.4). No equador terrestre, as trajetorias didrias dos astros ocorrem. em
planos perpendiculares 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” ¢ as noites tem a mesma
duragdio de 12 horas, efmn média; a0 longo de todo .o ano. Os dias civis duram, em média;
12 h & 48 min (noites civis de 11 h € 12 min) e os dias astroriémicos, 14 h e 24 min

(noites astronémicas de 9 h e 36 min).

FIGURA 1.4 - VISA0 TOPOCENTRICA DA ESFERA CELESTE A PARTIR DO EQUADOR.
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Se alguém se situar exatamente em um dos polos de rotagio da Terra (latitude +90° ou -
90° e longitude indeterminada), a visdo do céu. serd completamente diferente da
anterior. Nessa sitiagdo extrema, o circulo do equader celeste coincide com o do
horizonte € o pélo celeste respectivo com o zénite (Z). As trajetorias dos astros no céu
ocorrerh de modo paralelo ao plano do horizonte, como & visualizado na Figura 1.5.
Somente um hemisi€rio celeste € observado. Se estivermos- no pélo sul, avistaremos
somente a metade sul do céu como ¢ o caso da mesma figura. Os astros situados nesse
hemisfério celeste nurca 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”,
quando ocorre o chamado sol da meia-noite. Os dias civis sfo de 24 h durante toda a
primavera local, todo o ver#o, inicio do outono e fim do-inverne, de modo gue as noites
civis de 24 h ocorrerfio 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 verdo.

| .f planc do
horizonte

FIGURA 1.5 - VISA0 TOPOCENTRICA DA ESFERA CELESTE A PARTIR DO POLO SUL.
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No caso intermediario (Figura 1.6), se estivermos fora do equador ou de um dos pélos
terrestres’ (como € o caso de Sfo. José dos Campos), perceberemos que as trajetorias
aparentes diarias dos astros.ocortem em planos. obliquos 2o plano do horizonte. O plano
do equador celeste a_prcsentar-se.-é também com -a mesma obliq_ij'idadf:- relativa ao
‘horizonte. O polo celeste, correspondente a0 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
designais. Certos astros ‘préximos do pdlo celeste elevado ficam sempre acima do
‘horizonte (aparentemente girando em torno desse polo) e uma parte do céu proxima ao

outro pdlo celeste nunca € visivel.

FIGURA 1.6 - VISA0 TOPOCENTRICA DA ESFERA CELESTE A PARTIR DE UM LOCAL
ENTRE O EQUADOR E O POLO SUL.

1-27




O QUE E ZENITE?

O zénite nada mais € que o ponfo imaginario no ¢éu exatamente. acima de nossa cabega,
Quando falamos gue o Sol ou qualquer astro esti a pino, ele esta cruzando. o zémite do
lugar. Para determinarmos a dire¢io do: zénite, basta estendermos o fio dé prumo (usado
‘em constru¢8o. civil), imaginando que o prolongametito desse fio interceptara a esfera
celeste no zénite. O.gndémon astrondémico. aponta simultaneamente para o zénite e para o

| centro da Terra.

1.5 ESTACOES DO ANO

1.5.1 MOVIMENTO ANUAL DO SOL E ECLIPTICA

;O.s-_pr'imeiros astrénomos comegaram a perceber que o Sol se movia lentamente contra o
fundo do céu, definido pelas estrelas ¢ constelacdes. Faziam -isso observando as
constelagdes que sdo vistas, na diregdio do poente, logo apds o pér. do Sol (antes de se.
“porem”) e aquelas que s30 ofuscadas pelo britho soldr um pouco antes:do nascer do Sol
na dire¢do do nascente. Notaram que, gradualmente, as constelagfes situadas a leste do.
Sol deixam de ser vistas devido a0 ofuscamento pela. claridade solar e que as
constelagdes a oeste do Sol passam a ser visualizadas. Como as estrelas eram
consideradas fixas na esfera celeste (o que'so € valido em primeira aproximacgo), eles
concluiram que era o Sol que se movimentava. Essé movimento, denomirado
movimento-anual aparente do Sol, faz com que este se desloque cerca de 1 grau por dia
(de oeste para leste). Dai a origem do. circulo geoméirico de 360° (provavelmente no
Egito Antigo).

O movimento anual-de Sol define no ¢éu uma t-rajetéria'-circular, a qual foi denominada.
ecli-ptica, porque ¢ onde'a Lua se-situa na ocasidio de um eclipse (veja Figura 1.10). O
plano dessa trajetoria-circular anual do Sol € inclinado em relagéio ao plano do equador
celeste, em' cerca de 23°,5 (veja Figura 1.7). O plano da ecliptica define o plano da
orbita da Tetra-em toino do -Sol. O circulo da ecliptica €, simplesmente, a projecio de,

seu respectivo. plano na esfera celeste. Ao longo da diregéo da ecliptica no céu foram
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concebidas, pelos povos antigos da Mesopotamia, as constelagdes do: Zodiaco,

associadas a lendas e mitos desses povos (leia também ANQ SOLAR E LUNAGAO, na segio.

PERCEPGAC E CONTAGEM DO TEMPO).
1.5.2 SOLSTICIOS E EQUINOCIOS

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

geocéntrica), ou da observagio do pér do Sol (visdo topocéntrica).

A Figura 1.7 mostra a Terra em quatro ocasides especiais de sua orbita ao redor do Sol.
Sdo os dias em que ocorrem os solsticios e equindcios. Tomemos como referéncia o
hemisfério sul da Terra. Na posigio 1, fixando nossa visio a partir da Teira, 0 Sol estd
-na..di's_t'ﬁncia.angular méxima. ao norte do plane do equador celeste, parecendo parar na
esfera celeste para depois retroceder, para o sul, em seu movimento anual aparente. Os
ralos solares, nessa época do ano, incidem mais obliqguamente sobre a superficie do
hemisfério sul da Terra, de forma que a incidéncia de calor € menor. Esse dia &
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 € astrondmicos voltam a aumentar de duragéo, lentamente.

De modo a_n'é_logo,ﬁ ha--posic;jﬁos 3 da Figura 1.7, quando ocorre. 0.“dia"-cl_a_r0” mais longo
do ano para o hemisfério sul, o Sol atinge a posi¢io angular mais ao sul do equador
celeste. E o dia do solsticio do verdo austral, que ocorré por volta de 21 de dezembro.
No verdo, a incidéncia dos raios solares acontece de forma menos obliqua & superficie.
Em lugares préoximos ao Tropico de Capric'émio, a incidéncia é quase perpendicular.
Portanto, a insolagio é maior. Apés o solsticio de verio, os “dias clatos™ se tornam cada
vez mais curtos novamente.

Em duas ocasibes especiais intermediarias (posigdes 2 e 4 da Figura 1.7), o “dia claro” €
a noite tém a mesma dura¢io (isso ocome para. todo o globo tertestre). S&o os dias dos
equinodcios de primavera € outono, que ocorrem, respectivamente, em tomo de 22 de.
setembro e 21 de margo no hemisfério sul. A palavra equinécio, de origem latina,

significa noites de igudis duragfio. Os equindcios ocorrem quando o Sol estd sobre o
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circulo do equador celeste, caminhando do. hemisfério celeste norte para o sul, no caso
do equindcio da primavera austral, e fazendo o caminho inverso, no equindcio do
outono austral. Nesses dias, ambos os hefnisférios terrestres recebem a mesma.
‘quantidade de-insolagfo. Entre o inicio do outono austral € o fim do inverno, os “dias
claros” sfo mais curtos do que as noites _(a_ noite ‘mais longa ocorre no inicio do
inverno), e entre © infcio da primavera e o fini do verdo, a situagiio se inverte (o dia mais

longo ocotre no inicio do vetdo).

1 e 3: solsticios

2-e 4: equindcios

FIGURA 1.7 - QS INIC10S DAS ESTACOES DO ANO ATRAVES DAS PERSPECTIVAS

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

Segiiencialmente, para o hemisfério-sul da Terra, tem-se: o equindeio de outono em 20
‘ou 21 de-margo, o solsticio de inverno entre 21 e 23 de.-j-unho__, o equindcio de primavera
em 22 ou 23 de setembro € o solsticio de verdo entre 21 e 23 de dezemibro. As estagdes
do ano acontecem de forma inversa em cada um dos hemisférios terrestres. Enquanto &

verdo no hemisfério sul, é inverno no hemisfério norte.
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A fim de complementar o entendimento, vameos. pensar na observagdo do nascer-e por

do Sol nos dias dos equindcios e solsticios, como estd representado na Figura 1.8, para.

um local na regifio tropical do hemisfério sul (entfe o equador e o Trdpico de
Capricornio).. Somente nos equindcios 0 Sol surge no horizonte exatamente-a partir do
ponto cardeal leste, caminhando ao longe do dia sobre o equador do céu e se
escondendo; exatamente também, no ponto cardeal oeste (isso ocorre para quase toda a
Terra; as excecdes sdo os pdlos geogréﬂc_os)- Os solsticios sdo os dias em que o Sol
mais se distancia dos. pontos cardedis leste e oeste, no nascer € ocaso, respectivamente.
No solsticio do verdo austral, o Sol surge o mais ao sul do ponto leste e esconde-se, com
o mesmo distanciamenta, ao sul do ponto oeste. No solsticio do invemno austral, o Sol
nasce com o maior afastamerito angular ao. norte do ponto lIeste e pe-se, com 0 mesmo
distariciamento, ao norte do ponto oeste {veja Figura 1.8). O distanciamento angular
maximo que a diregéo do Sol pode assumir.em relagfio ao equador celeste ¢ exatamente
igual 4 inclinagdie entre o plano da ecliptica e o plano do equador (= 23%5). O angulo
entre.a diregéo do Sol e a do ponto cardeal jeste, medido sobre o circulo do horizonte no
momento do nascer do Sol em qualquer dia do ano depende da latitude do. lugar € da

declinagio do Sol, exceto nos equindcios quando esse dngulo € nulo.
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FIGURA 1.8 - VISAO TOPOCENTRICA PARA O NASCER DO SOL NOS SOLSTICIOS E
EQUINOCIOS PARA UM LUGAR TROPICAL DO HEMISFERIO SUL DA TERRA.



SOL A PINO E TROPICOS.

Somente na regifo _t’_ropicjal, 6 Sol pode ficar a pino ao meio-dia (solar). Entre os
tropicos isto acontece duas vezes por ano, como no caso da Figura 1.8, e os dias
corréspondentes sio- determinados pela latitude do lugar. Para um local no equador
terrestre; o Sol cruza a pine o menidiano loc¢al nos dias dos equindeios. Ja para os locais
situados exatamente sobre um dos trépicos, o Sol cruza a pino’ somente uma vez, no
solsticio de verfio. Os Trépicos de Capricérnio e Cérficer sdo nomeados desta maneira
porque durante os solsticios, na Antigitidade, o Sol se encontrava na. diregdo dessas

constelagdes zodiacais.

1.5.3 INCLINACAO DO EIXO DE ROTACAO DA TERRA.

O dngulo formado entre o eixo de rotacio da Terma e a perpendicular da ecliptica €,
exatamente, igual & separagio angular-entre o plano do equador da Terra¢ 0 plano da
orbita terrestre (ecliptica). A Figura 1.7 ilustra essa inclinagio do eixo de rotagdo da
Terra.

‘Na época atual, a inclinagio entre o plano do equador e o da ecliptica ¢ de
aproximadamente 23°,5 (exatamente 23° 27° 08’). Se, por acaso, a inclinago fosse 0%,
ou seja, a Terra girasse com o seu eixo perpendicularmente ao plano da ecliptica, todos
os “dias claros” e noites teriam sempre a mesma duragdo (12 h); seria um eterno
equindcio (os planos da ecliptica e do equador coincidiriam) e nio existiriam as
estagGes do ano.

A inclinagio do eixo da Terra muda com ‘o tempo, porque esta se. movimenta
semelhante 2 um pifio qué gira obliquamerite ao chie. Um. dos movimentos,
denominado precessdio dos equindcios, faz o eixo da Terra girar em torno da
perpendicular da ecliptica. Outro movimento, chamado nutagdo, faz o &ngulo dessa
inclinagio oscilar em torne de um valor médio. Ambos 05 movimentos s&o
determinados pela interacfio gravitacional da Lua. Sol e planetas sobre a Terra, em
fungdo desta ndo ser uma esfera perfeita, O movimento de precess@o tem um periodo de
cerca de 25.800 anos produzindo, na pratica, uma modificacdo lenta e gradual nas datas
dos solsticios e equindcios, antecipando-as. Com relag@o ds observagGes astrondmicas,

esses movimentos alteram lentamente as coordenadas equatoriais dos astros, €m virtude
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de modificarem a diregfio dos pdlos celestes. Hiparco, antigo astrénomo grego (200
a.C.), ja havia notado. os efeitos. da precessao dos equindcios, ao comparar as ‘suas
medidas de posigdo de estrelas com outras feitas tempos atras. Para a Astrologia, esses
movimentos néo sdo levados em conta, provocando inclusive uma ‘separagiio gradual
entre a posigio dos signos e suas respectivas constelagdes originais. Por -exemplo, ©
autor deste capitulo, que nasceu no dia 23 de maio, ¢ do signo de Gémeos segundo a

Astrologia, mas © Sol nessa data esta na diregdo da constelagio de Touro,
1.54 GEOCENTRISMO, HELIOCENTRISMO E TRANSLACAO

Do ponto de vista terrestre (viséo . geocéntx*ica),__ 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 4 trajetoria do Sol, no mesmo sentido do movimento solar (de oeste
para leste). Dai a origem do modelo geocéntrico, que tentou explicar os miovirmentos
desses astros errantes por entre as constelagdes zodiacais; todos caminhando em torno
da Terra imovel. O geocentrismo perdurou até surgir o heliocentrismo, que explicava de
forma mais simples alguns movimentos “estranhos™ queé os planetas tealizavam no céu.
Esses movimentos. peculiares dos planetas faziam os mesmos retrocederem na sua
trajetoria padrdio oeste-leste, alguns deles tragando até mesmo pequenas trajetdrias em
forma de lagos. Além do mais, o-helio_centrismo de Copérnico foi sustentado pela Teoria

da Gravitaciio. Universal elaborada por Newten (leia mais no Capitulo 3).

O modelo heliocéntrico associado & Gravitagio Universal explicou como a Terra ¢ os
demais planetas orbitarm em torno do. Sol. Esse movimento é denominado translagio (ao
redor do Sol). O movimento de translac;_éio‘ da Terra acontece num plano, aquele da
ecliptica. A orbita da Terra ndo € um circulo perfeito, mas sim- uma’ elipse ‘pouco
excéntrica (quase circular). Em primeira aproximagfio, o Sol ocupa um dos focos-da
elipse, como tepresentado na Figura 1.9. Na verdade, a Terra translada em toriio do
centro de massa do Sistema Solar (leia o Capitulo 3 e a caixa de texto O QUE E CENTRO
DE MASSA? da: secdo seguinte). A translacfio da Terra pode ser chamada de movimento
orbital. A velocidade média de translagio ¢ de cerca de 107.000 km/h (ou 30 km/s).

Definitivamente, nds néo estamos iméveis.no Universo,



O movimento de translagdo da Terra ocorre no mesmo. sentido da sua rotagdo {(de oeste
para leste). Aplica-se a regra da mdo direita a fim de visualizd-lo. Nunca é demais

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

A velocidade de translagiio da Terra foi obtida por medicio direta astronémica em 1729
através dos trabalhos do fisico inglés James Bradley, o qual visava medir distancias de
esirelas. Bradley observou algo inesperade: a luz das. estrelas sofria um desvio
sistematico-de diregio. A explicagdo é dada pela combinagio da velocidade da Tetra ao
redor do Sol _(30 km/s em miédia) com a velocidade ‘da luz (300.000 k’r_n[s_), Esse efeito €
denominado d¢ aberragéo da luz:

Alguém' poderia afirmar que as estagbes do ano decorrém da variagio da distancia
Terra-Sol, contudo esta pessoa deve lembrar que as estagles ocorrem alternadamente
em ambos 0s hemisférios terréstres. Mesmo que a variagdo na distdncia acarrete
pequenas alteragdes no fluxo de luz solar recebido pela Teira, 6,5% no maximo, nio hé
conseqﬁ_éncias. maiores para as estagdes do ano, Quando € verfo no hemisfério sul, a
Terra -encontra-se mais proxima do Sol do que quando é verfio no. hemisfério. norte

(Figura 1.9), mas nem por isso o vero é mais intenso no hemisfério sul.

ANO SIDERAL

O intervalo de tempo que a Terra feva para transiadar completamente em torno do Sol
depende do referéncial assumido. No caso do ano solar, a referéncia é o proprio Sol. J4
o ano sideral é o intervalo de tempo enire duas passagens. consecutivas da Terra pelo
‘mesmo ponto de sua Orbita, dado em referéncia ds- estrelas. Enquanto o ano solar tem
3652422 dias (solares), o ano sideral tem 365,25636; ou seja, o ano sideral é mais

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

sideral no. calenddrio? Simplesmenteé porque os inicios das estagdes do ano sdo
determinados pelo ano solar e nfio pelo sideral. Se usassemos o ano sideral, a cada 72
anos as estagdes do .ano comegariam um did mais cedo, pois estariamos acrescentado
um dia (20 min/ano x 72 anos = 24 -h). Com o passar dos anos, a diferenga entre o inicio
real de uma estacfio e o seu inicio no calendéric aumentaria, chegando a 1 més apods

2.160 anos.
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UNIDADE ASTRONOMICA

O semi-eixo maior da 6rbita eliptica da Terra ao redor Sol & de 149.597.870 km, sendo
denominada de unidade astrondmica (UA). 'Vl__e_.jﬂa a defini¢do de elipse no Capitulo 3. A
distincia Terra-Sol varia de um valor minimo, em tomo de 147 milhSes de quilémetros,

a um méiximo por vélta de 152 milhdes de fuilébmetros.

equindcio da primavera austral

pa primavera ’ '
‘solsticio'do vetdo austral (89,85 dias) )

L . - inverno -
veriio anstral .. g7 (93,25 dias) |
(89 dias) E # B
nuri dos focos
da 6rbita eliptica_
; outono .
. ‘9975 dias L
\ ) (92,75 dias) /'s_o_]s__ti_cio do inverno austra)
equindcio do -outong austral \\—/ /

/ .p{mo.da ecliptica /
7/ tvisto do norte)

F1GURA 1.9 -~ A TRANSLACAO DA TERRA (VISTA DO NORTE DA ECLIPTICA), COM 0S
INICIOS DAS ESTACOES DO HEMISFERIO SUL ASSINALADOS (ILUSTRACAQ FORA DE

ESCALA).

1.55 ASPECTOS DO CEU EM DIFERENTES ESTACOES

A partitr da visdo da Terra, o Sol parece atravessar as consielagbes zodiacais

anualmente, como se pode entender através da Figura 1.10. Quando o Sol se dispde na.

diregdo de-uma determinada constelagdo do Zodiaco, esta e vérias outras ao norte € 4o
sul ndo podem ser visualizadas. Grande parte de uma faixa de quase 18 graus da esfera

celeste (ém ascengio reta centrada no Sol) ndo € visualizada devide ao ofuscamento



pelo Sol. Imagine que o céu fosse um gigantesco baldo esférico de Sdo Jodo (sem boca)
de tal modo que os pélos 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
rotagdo didria) transladaria dentro do balfio ao redor do Sol central (como na Figura
1.10). A faixa de ascensdo reta ofuscada pelo Sol corresponderia ao gomo-do baldo. que
estivesse na direcdo do Sol. Consequentemente, todos os demais “gomos” do céu
poderiam ser observados ao. longo da noite. O “gomo” celeste diametralmente. oposto
aqueéle ofuscado pelo Sol. seria avistado preferencialmente & méia-noite. Vale lembrar
que a extensdo (norte-sul) visivel de cada “gomo” celeste avistado seria dependente da
posiciio em latitude do observador na Terra (veja ASPECTOS DO. CEU EM DIFERENTES
LATITUDES, na segfio DIAS E NOITES). Para as regibes equatoriais, poderiamos observar-
praticamente toda extensdio de cada “gomo”. A partir do hemisfério 'sul da Terra,

observariamos preferencialmente a extensfo sul dos “gomos”.

faixa zodiacal

ecliptica
(projetada na esfera celeste)

FIGURA 1,10 - MOVIMENTO APARENTE ANUAL DO SOL POR ENTRE AS
CONSTELAGCOES ZODIACIAS DEVIDO A TRANSLACAO DA TERRA (ILUSTRACAQ FORA

DE ESCALA).
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A fim de ilustrar melhor, pensemos no caso do Brasil, mais especificamenté na latifude
de So José dos Campos. Nessa situagdo, o polo celeste elevado é o Sul. Vamos fixar
um determinado horario, 21h (tempo civil), para a observagiio do aspecto do céu

noturno.

Na Tabela 1.1 sfo apre_sent_adas as constelagdes mais ficeis de serem identificadas
quanto & localizagiio das mesmas na esfera celeste para o meio de cada estagfio. As
constelagbes do Zodiaco sdo lisiadas conforme suas disposicdes 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 algumas

constelagdes.

CO'N'STELA_;(_;'CT)ES ZODIACAIS

AS c_onste1a_¢_'6es zodiacais representam, ‘em sua maioria, contornos de animais; ver dai
essa nomenclatura de origem grega (do grege zodiakds; zoo: animais e kyklos: circulo).
Originalmente, foram concebidas pelos povos sumerianos, Antiga Mesopotdmia, ¢
| adaptadas pela antiga cultura grega. Classicamente, as constelagdes do-Zodiaco sdo em
nimero de doze: Contudo, existe iniais uma que’ se situa na diregdo d_a_' ecliptica: € a

constelagiio do Ofifico ou Serpentario, a qual foi concebida na mesma é€poca das demais.

As Figuras 1.11 a 1.14 mostram as configuragdes projetadas do céu, no plano do
horizonte, para ésse local as 21h nessas datas. Para utilizar essas cartas celestes sazonais
com o intuito de reconhecimento do c¢éu noturno, vocé deve segurd-las acima de sua
cabeca fazendo coincidir as diregdes N-S e L-O com. a orientagiio geografica local (&

prefetivel ficar de frente para o Sul).

BANDEIRA NACIONAL

A bandeira da Repiiblica Federativa do Brasil possui um circulo

azul estrelado. As estrelas representam os 26 estados brasileiros- _ RS

¢ o Distrito Federal, estando dispostas numa configuragfo espelhada para o céu.d Rio
de Janeiro, no momento da proclamagdo da Republica (8h30min, 15/11/1889). Em
especial, podemos visualizar a constelagdo do Cruzéiro do. Sul (invertida da esquerda

para direita), como hipoteticamente seria vista de fora da esfera celeste.
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TABELA 1.1 - CONSTELAGOES VISIVEIS POR ESTACAO DO ANO PARA O HEMISFERIO

SUL.
o
Zodiacais Austrais (8) Equatoriais Boreais (N)
Verio Cancer ou Caran- [Cio Maior ériOn_'(BeteIge'uSe, Cocheiro
guejo, (Sirius), Rigel e as “Trés C,C-apella)_ e
Gémeos (Castor e Marias™). as zodiacais da
Polux), estacdo..
Touro (Aldebaran)
2
Aries ou Carneiro.
Outono Libra ou Balanga, |Cruzeiro do Sul|Virgem. | Boieiro (Arcturus)
Virgem (Spica) e %;Zr;l;;) Mimosa 'e_ e
ea T Ledio.
Ledo (Regulus). Centauro  (Rigil
Kente Hadar) e
Libra.
Inverno Capricornio,. As zodiacais da Aguia- (Altair) e | Cisne (Deneb),.
‘Sagitdrio,. estacdio e Ofitico. Lira (Vega) e
Ofitico € Centauro  (Rigil Héreules.
Escorpido Kent-e Hadar).
(Antares).
Primavera |Peixes, Grou (Al Na'ir), [Peixese Andrémeda e
Aquérioe Peixe Austral | Aquério. Pégaso.
Capricomio. (Formalhaut),
Eridano
(Achernar) €
Capricérnic.
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FiGURA 1.11 - PROJECAO.DO CEU PARA SAC 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

0 MEIO DO OUTONO,
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FIGURA 1.13 - PROJECAOQ DO CEU PARA SA0 JOSE DOS CAMPOS, AS21H, PARA O

MEIO DO INVERNO.

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 & o unico satélite natural da Terra. Foi denominada, na antigtiidade, de Luna,
antiga cidade de Tucana (ftalia) pelos romanos ¢ Selene, irma de Hélio e filha. de

Hipérion e Téia pelos gregos. E 0 astro mais brilhante do céu noturno.

As fases-da Lua correspondem aos diferentes aspectos com que esta se apre'scrl'ta no céu
a0 longo das noites e dos “dias claros” de um més. Isso ndo ¢ devido & projegdo da
sombra da Terra na Lua, como alguns podem pensar. Mas sim, devido & visualizagdo
que temos da Lua conforme ela orbita em torno da Terra (posigdo relativa entre a Lua,
“Terra & Sol). A fase da Lua é um fenémeno astrondmico de observagdo simultdnea para
todo o globo terrestre {(quando a Lua cheia é 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 terréstre (eclipse do Sol).

FIGURA 1.15 - A LUA EM FASES DISTINTAS (FOTOS_ DE ANDRE MILONE; NO
OBSERVATORIO DO VALONGO/UFRJ, R10 DE JANEIRO, 1988).
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1.6.1 ASTROS LUMINOSOS E ILUMINADOS

O Sol, assim como -as outras estrelas, sdo astros que produzem e emitem radiag&o
eletromagnética em vérios cO_mprimcntt'JS- de onda (ver os Capitulos 2 e 4); ou seja, sio
fontes de ondas de ridio, microondas, infravermelho, luz visivel, ultravioleta, raios X e
raios gama, em ordem crescente de energia luminosa. A Lua, os planetas (incluindo a
Tetra) e os corpos menores do Sistema:Solar sdo astros iluminados pelo Sol. Portanto, a
Lua e os planetas sio visualizados por nds simplesmente porque refletem a luz visivel

solar incidente. A superficie da Lua reflete cerca de 7% da liz solar incidente.
1.6.2 TRANSLACAO DA LUA

O intervalo de tempo qu€ d Lua gasta para completar uma volta compieta em torno- do
centro de massa do sistema. Terra-Lua, em relagdo ao referencial das estrelas, € chamado
de periodo sideral; é 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 chefas) &
denominado periodo sinddico ou, simplesmente, lunagfo; relativo ao referencial
terrestre. Uma:lunagdo. dura 29 dias, 12 h, 44 min e 3 s (solares), maior que o periodo
sideral!; ¢ a base dos calenddrios lunares. Veja também a sego PERCEPCAO E
CONTAGEM DO TEMPO.

O movimente orbital da Lua (ao redor da Terra, em primeira aproximagio) & realizado
no mesmo sentido-dos movimentos orbital e rotacional da Terra, ou seja, ocorre de oeste
para leste, E facil perceber isso: a Lua sempre “nasce” cerca de 50 minutos mais tarde,
dia apos dia, em consegiiéncia de seu movimento de oeste para leste. Aplicando-se
novamente a regra da mio direita com o polegar para-cima apontando para o norte, tem-
se que a Lua translada ao redor da Terra no mesmo sentido que a Terra'translada a0

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

A 67bita da Lua n#o é circular mas sim eliptica, de modo que num dos focos da elipse se
localiza o centro de massa do sistema Terra-Lua ¢ ndo o centro da Terra como se
poderia pensar. A distdncia entre os centros da Lua ¢ Terta varia de 357.300 km a

4(7.100 km. A velocidade média de trans]agio da Lua fica em torno de 3.700 km/h.

1-42



plano da.
drbita da Luc
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crescente minguante
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FIGURA 1.16 - A TRANSLACAO DA LUA: SUAS FASES PRINCIPAIS COMO 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 geométrico de sua distribuigdo de
massa. B o ponte onde toda a massa do cotpo pode _ser concentrada para efeito
cinematico. O centro de massa pode se situar dentro ou fora do corpo. Por exemplo; no-
caso de uma bola de futebol, o centro dé massa localiza-se no centro dela; 1o caso de
uma dlianga de casamento o centro de massa situa-se no seu centro geométrico, externo
a0 meio material da alianga. O conceito de centro- de massa pode ser aplicado. para
qualquer distribuigiio de matéria, inclusive para dois corpos. Sua localizagdo depende
das caracteristicas: da distribuigio de massa (forma geométrica ¢ densidade de matéria).
Para dois corpos exatamente iguais (em forma, massa e densidade), o centro de massa
do sisterna esta localizado no ponto eqiiidistante de ambos. Se um dos dois corpos tiver

maior massd, 0 ¢entro de massa situar-se-a mais proximo dele.
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1.63 ROTACAO DA LUA E SUA FACE OCULTA

Além do movimento orbital ao redor da Terra, a Lua também possui um movimento de
rotacédo em tormo de si meésma.

O movimento rotacional da Lua também ocorre no mesmo sentido do seu movimento
orbital. Pode-se usar a regra da mao direita para a sua visualizacfo. A seta sobre a Lua,
na Figura 1.16, ilustra o polo norte de rotagéio; seria o polegar-da mio direita.

A face “oculta” ¢ a parte da Lua que nio 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 e_qui_librio dindmico evolutivo, a Lua tem sempre a
mesma parte voltada para a Terra. Seu periodo de rotagdo € igual a0 seu periodo sideral
de translagfio: um dia na Lua dura cerca de 27 dias solares da Terra.

A face oculta nio 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 libragdo, que ¢ uma oscilagéo do seu eixo rotacional..

DEMONSTRE A SINCRONIA DOS MOVIMENTOS LUNARES

Enquanto uma pEss’o‘a_'ﬁ_ca parada representando a Terra (vamos fixar a Terra para um
entendimento melhor), outra caminha em tormo daquela, sempre com o rosto. voltado
para a Terra, Pega ao resto do grupo para observar se a pessoa gue estd representando a
Lua girou em torno de si mesma. Ou, melhor ainda, pergunte s¢ eles conseguiram
visualizar outras partes da Lua além daquela vista pela Terra (ex. a nuca dessa pessoa).

Faca-os refletir.

1.6.4 ASPECTOS DAS FASES LUNARES

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 pareci'da.'com a de um C para o
hemisfério sul. Na fase cheia, toda a sua parte iluminada estd voltada para a Terra. No
quarto minguante, a Lua: estd com a outra metade de seu hemisfério iluminado voltada

para a Terra; forma parecida com um D pata o hemisfério sul, em determinadas vezes.

1-44




Finalmente, na fase nova, € sua parte 'I;ﬁo-iluminada pelo-Sol que fica.voltada para a
Terra (nio conseguimos ver a Lua!). A Figura 1.16 mostra a Lua nessas quatro fases
principais.

Na verdade, as fases da Lua ecorrem de modo continuo. Na: Astronomia, a fase da Lua &
conceituada através da fragfio iluminada do disco lunar voltado para a Terra, que pode
ser quantificada de forma percentual ou nio. Na fase nova, essa fragio & nula, 0,5 (ou
50%). no quarto crescente, 1,0 (ou 100%) na fase cheia e novamente 0,5 no quarto
minguante. Qutro conceito astronémico adotado na definicdio da fase lunar é'o arigulo
Sol-Lua-Terra, denominado angulo de fase, cujo vértice € a propria Lua. Esse dngulo na
‘ocasido da Lua nova é proximo a 180°, 90° para o quarto crescente, proximo -de zero

‘para a fase cheia e novamente 90° para o quarto minguante.

A denominaciio “Lua crescente” ¢ usada para representar o aspecto lunar entre as fases
nova e cheia. O crescente lunar pode ser avistado no ¢éu no-fim da tarde e inicio da
noite. sempre na parte oeste do céu. A Lud guarto crescente nasce ao meio-dia e se poe

4 meia-noite, aproximadamente.

A nomenclatura “I.ua minguante” é adotada para o aspecto funar entre as fases cheia e
nova. Ao contrario da crescente, o minguante pode: ser visto no fim da neite € inicio
manhd, sempre a leste do meridiano local. A Lua quarto minguante nasce & meia-noite €
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 FASES DA LUA

Obviamente; a face iluminada da Lua aponta sempre para a diregdio do Sol. Isso pode
ser aplicado para sabermos onde o Sol se pds no horizonte quando da fase crescente; ou
de onde ele vai emergir quando a Lua & minguante. E ‘interessante reparar que em
‘muitas montagens fotogréficas, exibindo a Lua no céu, ha freqilentemente equivocos
astrondmicos como, por exemplo, mostrando a Lua cheia -préx:ima a um horizonte

crepuscular:
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FIGURA 1.17 — A FACE OCULTA DA LUA VISUALIZADA EM D_U_AS'IMAGENS. 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 come sendo atagues de uma
serpente ao barco que transportava o Sel pelo céu. Os antigos chineses costumavam
observar -si‘stemati'camente 05 fendmenos celestes. Registraram e previram diversos
eclipses. Pensavam gue um imenso-dragdo estivesse engolindo o Sol durante um eclipse:
solar. Entdo, faziam muito barulho. para assustar o dragdo e o Sol sempre reaparecia

(nunca falhaval).
1.7.1 DISTANCIAS E DIMENSOES. DO SISTEMA SOL-TERRA-LUA

A olho nu, o tamanho angular.da Lua é de aproximadamente 0°,5. Por pura coincidéncia
¢ sémelhante 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 préximo da Terra do.
que o Sol, o-qual é cerca de 400 vezes maior.em didmetro.

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

‘dimens&es angulares da Lua e do Sol).
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A distdncia Terra-Sol em fungéo da distdncia Terra-Lua foi calculada por Aristarco de
Samus (300 a.C.). Ele observou simultaneamente a Lua em quarto crescente e o pdr do-
Sol. Quando ¢ Sol estava no horizonte, Aristarco mediu a separagic. angular entre a Lua
¢ 0 Sol, a qual representa um dos Angulos do tridngulo retingulo Terra-Lua-Sol (Figura.
1.18), cujo -vér't_i_ce_ do Angulo-reto (90°) é a Lua. O 4ngulo medido ficou em torno de 87°
proporcionando urna distdncia Terra-Sol de 7.300.000 km, muito abaixo do valor

moderno (Tabela 1.2).

d=Ts S
Sal.
COs(0)y =Tl TL=384.400 km
TS
d(Terra-Sol)=TL/cos(8) TS
BLAPITTAPXOR=87° -3 7.300.000 km
‘S(real)=£9°,385 ~> 149,500,000 ian

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

AC).

TABELA 1.2 - ALGUNS DADOS FiS1C0S.DO SoL, TERRA E LUA.

Didmetro Massa Volume Distincia.média
equatorial (comparativa ('c‘omparativo’ aTerra
a'Terra) ‘a Terra)
Terra 12.756 km 1 1
Lua 3.476 kmi 1/80 1/50 384.400 km
Sol 1.392.000 km 333.000 1.300.000 | 149.600.000 kin
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A Figura 1.19 esquematiza .2 ocorréncia de um eclipse total:da Lua. A Terra ¢ a Lua
estdo representadas em tamanhos relativos proporcionais. Se a Terra tivesse 0,5 cm
de didmetro, a Lua deveria ter, aproximadamente, 12,5 mm de didmetro. A distincia
Terra-Lua (= 15 cm), assim como a trajetéria da Lua em volta da Terra, também séo
representadas em .dimensdes proporcionais. O Sol seria, nessa. mesmad escala relativa,
uma esfera com aproximadamente 50 em de didmetro & estaria a uma distancia. de cerca
60 m 3 esquerda da folha de papel. O plano da érbita da Liia (em torno da Terra) néo
coincide com o plano da 6rbita da Terra (em torno do Sol), A érbita da Lua est4 apenas
projetada na folha de papel, que estd representando o planc da érbita da Terra. Deste

modo, a trajetdria da Lua esta atravessando o. papel na regifio.da sombra da Terra.

cone cda umbira terrestre

. s i Lua
Terra zonas de penumbra | (em sua

! Srbita
f . projetada)

I"-"“-\.‘

z ?Ia-no da ecliptica |
(visto do norte) -

FIGURA 1.19 - ILUSTRAC.‘&'O EM ESCALA DE UM ECLIPSE TOTAL DA LUA.
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1.7.2 TIPOS DE ECLIPSES

O Sol & uma fonte luminosa extensa. Tanto a Lua como a Terra projetam no espago uma
sonibra em forma de um cone, cuja base € o proprio corpo, e uma -pcnm_'nbr'a. O cone de
sombra situa-se interno a penumbra. Por defnﬁgao,_,o- cone umbral nfio recebe luz solar
alguma e a penumibra nio 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 ¢ da
penumbra -ndo sdo bem determinados. A luz do Sol é espalhada quando afravessa a

atmosfera terrestre. O mesmo néo ocorre para a Lua.

Os eclipses lunares somente ocorrem quando & Lua esté na fase cheia. Num eclipse da.
Lua, ela percorre a peiumbra e/oi a sombra da Terra. Apenas poderdo ser observados
do hemisfério da Terra onde € noite.

Ha trés tipos de eclipse da Lua: o total, o parcial € © penumbral. O eclipse lunar total
acontece quando a Lua ¢ totalmente obscurecida pelo. cone de sombra da Terra, o
parcial quando somente parte da Lua & obscurecida por esse cone e 0. penumbral guando
2 Lua percorre apenas a zona da penumbra terrestre (€ 0 menos pronunciavel dos irés).
Na ocasiso de um eclipse total ou parcial, a Lua percorre a regidio de penurnbra antes ¢
depois de atravessar o cone umbral da Terra. A Figura 1.19 ilustra:um eclipse total da

Lua em éscala,

Quando a Lia se situa na umbra terrestre durante um eclipse total, ela nfio é totalmente
obscurecida em virtude da luz solar ser espalhada pela atmosfera da Terra. Pode-se
avistar a Lua, freqiientemente, com uma coloragdo avermelhada em fungdio do
avermelhamento irtenso da luz pela atmosfera de nosso planeta (vej a_"Capitulo.Z).

Os ecli__p’ses do Sol ocorrem quando a Lua (na fase nova) se coloca entre o Sol e a Terra,
projetando sua Sombra e/ou penumbra na superficie terrestre. Podem. ser par_c-iais ou.
totais.

O eclipse solar parcial é quando o Sol é parcialmente “enceberto” pelo disco lunar. Ha
projegéo somente da.zona de penumbia sobre a Terra. Unm tipo especial de eclipse solar
parcial é o anular: quando o Sol, a Lua e a Terra ficam alinhados mas devido & uma
separagéo relativa maior da Lua & 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 estd exatamente naquele alinhamento Sol-
Lua-Terra. Esse eclipse ¢ observado apenas como paicial da regifo terrestre por onde a

penumbra passa.

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

avista-se um eclipse solar parcial.

FIGURA 1.20 - ILUSTRACAO DE UM ECLIPSE TOTAL DO SOL (FORA DE ESCALA)
COM FOTOGRAFIA FEITA A PARTIR DO PONTO. B DONDE £ AVISTADO COMO
PARCIAL (FOTO DE ANDRE MILONE, NO OBSERVATORIO DO VALONGO/UFRJ, R10O:
DE JANEIRO, 1987).

1.7.3 DURACAO E PERIODICIDADE DOS ECLIPSES

A extensio média do cone da sombra terrestre € 1.400.000 km. O difmetro desse cone
na distincia miédia da Lua é cerca de 9.000’km. A duracio maxima da etapa umbral de
um eclipse lunar é de 3 h ¢ 20 min. A duragfio da observaco de um eclipse da Lua
depende. do ‘intervalo tempo ‘que a Lua (cheia) fica acima do horizonte na noite do

‘mesmo.
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A duragfio da etapa umbral de um eclipse do Sol (totalidade), a partir de um tnico ponto
terrestre, € de poucos minutos. J& a duragfio completa de um eclipse solar, incluindo as

etapas penumbral (parciatidade) e umbral, fica por volta de 2 b

Alguém poderia questionar: - Por que ndo hd 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 tesposta € que os platios das Grbitas da Terra (em torno do Sel) e da Lua (em
volta da Terra) nio sdo os mesmos. Se as trajetorias da Lua e da Terra ficassem num
mesmo plano, todo més haveria ecl'ipses do Sol € da Lua. O eixo do cone da sombra
terrestre situa-se no plano.orbital da Terra. A inclinagdo entre o plano da rbita lunar e o
plano da ecliptica é de aproximadamente 5°,2 (veja Figura 1.16). Esse dngulo ¢ pequeno
mas ndo pode ser desprezado. Na distincia em que a Lua se encontrd, ela
freqiientemente estd fora do plano.da érbita da Terra. Os eclipses s6 acontecem quando

4 trajetoria da Lua atravessa a ecliptica quando da ocasifio das. fases nova ou cheia.

Ocorrem no inimo 2 eclipses por ano. (que s30 solares) e, no-maximo, 7 eclipses por
ano: 2 lunares -5 solares, ou 3 lunares € 4 solares. A cada 18 anos aproximadamente,
todos os eclipses acontecem com a mesma regularidade. Esse intervalo de tempo ¢
denominado de Perfodo de Saros, quando ocorrem 41 eclipses do. Sol e 29 eclipses da

Lua.

Embora 0s.eclipses lunates sejam tenos freqiientes em numero, a vi'sualiza(_;ﬁo desse
tipo de eclipse a partir de qualqter ponto da Terra é facilitada em fungéio de que basta
ter a Lua acima do horizonte para podermos observa-lo (além de um céu sem nuvens

obviamente). A observago dos eclipses solares ¢ apresentada na subsegdo anterior.

1.8 MARES DOS OCEANOS

Os pescadores que vivem no litoral conhecem muito bem a regularidade da subida e
descida do-nivel do mar, as quais estio associadas d fase da Lua e ao periodo do dia. Os
pescadores. mais artesanais adaptam-se a essa variagio do nivel de mar. Em
determinadas regides da Terra, como no litoral do Norte e Nordeste do Brasil, ¢

surpreendente a diferenga entre o avango &0 fecuo maritimos.
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1.8.1 INTERACOES SOL-TERRA-LUA

Além da iluminagéo 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 tedor do Sol, ela seria-atraida pela gravidade do:.mesmo, indo ao seu

E€ncontro.

Os movimentos de transla¢io da Terra e da.Lua podem ser tratados'comio movimentos
de massas pontuais: Contudo, a Terra ¢ a Lua sfo corpos de dimensdes ndo-

despreziveis. Além do mais, eles nfo sdo rigides como se poderia supor.

A forga gravitacional do Sol:ao ponto mais proximeo da Terra é maior-do-que a for¢a do
lado diametralmente oposto da-superficie; a diferenga na distincia desses dois pontos ¢
igual, no maximo, ao didmetro equatorial do planeta. Ocorre, ‘entdo, o fendmeno
denominado de efeito de maré. O mesmo pode-se ser.dito para interagdo entre a Luae a
Terra. Tanto a crosta terrestre como a lunar sofrem o efeito de maré respectivamente
devido a agdo da Lua e da Terra. A atmosfera da Tefra também sofre-o efeito de miaré, o
qual néo sera tratado aqui. Nfo iremos tratar também do efeito de maré sobre a crosta da
Terra mais sim. sobre sua massa liquida superficial que se comunica entre si. Em fung¢fo
do efeito de maré sobre os oceanos, cujo predominio ¢ da Lua, o nivel do mar eleva-se
basicamente na dire¢fio do vetor resuliante da composigio do efeito de maré Lua-Terra
(peso 2) e do efeito de maré Sol-Terra (peso 1). Na Figura 1.21, visualiza-se a.
ocorréncia das marés altas na diregdo Sol-Terra-Lua, ¢m poritos diametralmente opostos
qu_ando.. da ocasifio da Lua cheia. As marés baixas ocorrem em pontos da superficie
ocednica situados na direcdo perpendicular aquela direcfio. Na fase nova da Lua, a

situago repete-se.
1.82 PERIODICIDADE DAS CHEIAS E VAZANTES

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

na Terra a periodicidade das marés seria determinada apenas pela rotag8o terrestre.
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Com a presenga da Lua, a situagfio ja € 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 40 Sol, mesmo que esse ténha 27 milhGes de vezes mais.
massa do que a Lua. O didmetro terrestre & cerca de 3% da distdncia Terra-Lua e,

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

maré "baixa
vy | ) F.'m__aré alta
< o>
Sol Lua

FIGURA 1.21 - ILUSTRACAO DO EFEITO DE MARE TOTAL SOBRE 0S OCEANOS DA
TERRA NA OCASIAO DA LUA CHEJA {VISAO DO NORTE DA ECLIPTICA, FORA DE

ESCALA).

A intensidade das marés dos oceanosé dependente em primeira instancia da fase lunar.
Outros fatores s3o a configuragde litordnea ¢ a profundidade do mar (bafa ou lagoa).
Quarito menos profunda a plataforma continéntal, maior é o desnivel entre as marés alta
e baixa.

Nas fases nova ¢ cheia da Lua, o efeito de maré da Lua é somado diretamenté ao do: Sol.
Nessas ocasifes, as cheias e vazarites dos oceanos so as mais acentuadas de todo ciclo
lunar (Figura 1 21) As cheias ocorrem ac meio-dia e 4 meia-noife aproximadamente.
As Vaiantes-ac_ontecem nos instantes intermediarios (= 6h e 18h). Quando a Lua estd em

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 guarto 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
que também acontece a cada 12 horas. Partindo do méximo de uma vazante (que é bem
curto), teremos de modo intérmitente um periodo de 6 horas para a elevaciio do nfvel do
mar até o maximo da cheia, seguido de um periodo igual para a diminui¢io do nivel.
Eni virtude da Lua 'surg,_ir no céu cerea de 50 minutos mais tarde a cada dia, os horérios
das cheias e vazantes. atrasami-se da mesma maneira.

Como conseqiiéncia, a subida e descida das marés dos ‘oceanos provocam uma
desaceleracio da rotac@io da Terra por atrito entre a massa liquida e o fundo do.mar. A
velocidade de rotagho da Terra estd decrescendode forma lenta e gradual. A cada 10
milhdes de anos, o periodo de rotagio terrestre aumenta em aproximadamente 4

minutos.

O QUE E FORCA GRAVITACIONAL?

A forga gravitacional entre dois corpos € sempre atrativa na. dire¢do que une seus |
centros de massa. A forga gravitacional exercida pelo primeiro sobre o segundo ¢ igual
em intensidade e diregfio aquela exercida pelo segundo sobre o primeiro, porém atuam.
em sentidos opostos. A intensidade da forga gravitacional, Fyz, entre dois corpos é
diretamente proporcional s massas de cada um, m; € m;3-(ou melhor, ao produto das
1massas) ¢ inversamente proporcional ao guadrado da distdncia entre os centros.de massa
de ambos, d. A intensidade da forga gravitacional, em médulo, entre dois corpos &
expressa a seguir. A constante de propercionalidade, G, € a constante de gravitagéo

universal (vale.6,67259 x 10" Newton.m?*/kg’ no sistema MKS de unidades).
Fr3= G x (m x my) +d?

A gravidade, g, € simplesmente a aceleracéio sofrida por um corpo quando sobre ele €
exercida uma forga gravitacional externa (ou melhor, quando esse corpo se situa no
campo gravitacional de outro). Aceleragdo de um corpo € a variagio de sua velocidade
por unidade de tempo. A aceleragio gravitacional ocorre na diregéo que une os centros

de massas de ambos corpos € no sentido daquele de maior massa.
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2.1 O ESPECTRO ELETROMAGNETICO

911 0 OUE QUER DIZER ESPECTRO ELETROMAGNETICO?

Hamlet é o nome de uma pega muito famosa escrita por William Shakeaspeare. A cena
inicial é impressionante: os guardas de um castelo na Dinamarca véem 0 espectro do rel
Hamlet vagando pelas ameias durante a noite. A explicagdo para o aparecimento do
fantasma fornece o enredo da pega, que contém sete mortes a golpes de espada,
envenenamentos e afogamentos, loucuras. verdadeiras e simuladas, um adultério; a
caveira de um alegre bobo da corte desenterrada no momento oportune €, & claro, um
espectro fantasmagorico. No ciriema, 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.

i

FIGURA 2.1 - O ESPECTRO DO REI HAMLET.

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

conceitos tém em comum _e,_principalmente,- no qué sdo distintos..

2-7



2.1.2 ESPECTRO SONORO (OU ACUSTICO)

Quem resiste apertar pelo menos uma tecla estando perto de um pranc) Ca aperinimos &
29 tecla da esquerda para 2 direita (tecla 14, 3° oitavay, o som produzido é uma vibracio
de 440 ciclos por segundo. Mais tecnicamente, dizemos que a freqiiéncia da onda
sonora correspondente ao 14, € 440 Hertz, ou 440 Hz. As outras teclas nesta mesma.
oitava ddo sons de 262 Hz (d6,), 294 Hz (ré;), 330 Hz (mi,), 349 Hz (f3,), 392 Hz (sol,),
494 Hz (si). Para obter as freqiiéncias das notas nias outras oitavas do piario, & s6 l_erﬁbfar
que de uma oitava para a oitava seguinte a fregiiéncia dobra. Assim, o d¢, tem 524 Hz

de freqiiéncia.

y

trlereidzie
h

1 IIII
Freqersia(Het?
FiGURA 2.2 - O ESPECTRO ACUSTICO DE UM PIANO EM TORNO DA 3" QOITAVA.

A Figura 2.2 mostra 0 espectro. aclstico do piano em tomo. da 3° oitava. O eixo
horizontal representa as freqiiéncias, o eixo vertical, a iritensidade do- som. Note que-se
vocé golpear mais forte uma das teclas, o piano soard. mais alto. Isso esta representado
na figura para a nota 14,. A Figura 2.3 mostra o que acontecetia se tivéssemos um
aparelho capaz de registrar a vibragdo das cordas do pianc em um centésimo de

segundo. Note que nesse intervalo de tempo o 14, executa #0/100= 4,4 oscilagSes.
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FIGURA 2.3 - AS ONDAS ACUSTICAS CORRESPONDENTES AQ ESPECTRO

SONORO DA FIGURA. 2.2.

Exerecicio: Tente imaginar como seria o espectro sonoro de uma apresentacio 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 a0 mostrado nas Figs. 2.2 ¢ 2.3, com a diferenca que as vibragdes ndo sio
mecdnicas, como as das cordas do piano, mas vibracdes elétricas e magnéticas. Quando
dizemos que a radio Tabajara transmite emi AM na freqiiéncia 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
- vibragdo produz ondas eletromagnéticas que deixam a antena e se propagam pelo
espago. Um receptor de radio € capaz de captar essas ondas, de modo anélogo ao nosso
ouvido, que € capaz de captar o som.do piano mesmo que estejamoslonge dele.

Na Figura 2:4 é mostrado esquematicamente o espectro eletromagnético na faixa de FM.
em Sdo José dos Campos. Note que foram deixadas muitas emiissoras de fora, querendo

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

Do mesmo modo que para as ondas sonoras, a freqiiéncia das ondas eletromagnéticas
‘também varia. E muite. Por volta de | milhdo de Hertz témos as radios AM. Entre 83
milhtes de Hertz (de forma mais compacta, 88 Megahertz on 88 M'_Hz:) e 108 MHz
temos as freqiiéncias onde operam as emissoras de FM. Telefones celulares operam. em
frequigncias de quase 1 bilhdo de Hertz (1 Gigahertz'ou 1 GHz). A Figura 2.5 identifica
outras formas de radiacio eletromagnética. Note que nessa figura foi usada uma. forma.
compacta dé¢ expressar OS numeros enormes que aparecem quando falamos da.
freqiiéncia das ondas eletromagnéticas. A logica ¢ simples, veja: 1000 Hz = 10° Hz,
10000 Hz (10 kHz) = 10* Hz, 1 MHz = 10° Hz, 1 GHz = 10’ Hz. A luz que nos ilumina

tem fregiiéncia entre 10" e 10" Hz.
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FIGURA 2.5 - O ESPECTRO ELETROMAGNETICO.

O espectro emitido-por uma fonte de radiagio eletromagnética néo precisa ser confinado
a freqiiéncias bern 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 numero enorme de teclas, todas elas sendo

tocadas a0 mesmo tempo.
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A Figura 2.6 mostra uma boa aproximagio ao que € o espectro eletromagnético das
estrelas: quanto maior ¢ a temperatura mais energia ¢ emitida por unidade de 4rea e mais
deslocado para o azul € o maximo do espectro. Os espectros reais diferem-dos espectros
mostrados na Fig. 2.6 pela presenca de absorgdes e emissdes localizadas devido aos

elementos quimicos que compdem as estrelas.

T2 {z,uaé}:

Energla.

I
2 Al N 2

A (o)

FiGURA 2.6 - O ESPECTRO ELETROMAGNETICO DE MATERIAIS A DIFERENTES'

TEMPERATURAS,

Para quem gosta de saber coisas mais avancadas, aqui vio duas férmulas que sdo muito

usadas em Fisica, Engenhatia e Astfonomia:

1) Relagiio entre a distincia entre uma vibragio 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=c/v (2.1)
Exemplo: O que meu pai queria dizer quando dizia que ouvia a Radio Gaficha na faixa

de 49 metros?
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Resposta: Estava querendo dizer que essa radio, transmitindo em 6 MHz, emite ondas
eletromagnéticas cujos picos de intenisidade sdo afastados uns dos outros por uma
distanciaigual a

comprimento de onda = 300.000.000 / 6.000.000 =49 m

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

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

2) Enérgia das ondas eletromagnéticas

Uma das grandes descobertds da Fisica é a de que podemos entender as ondas
eletromagnéticas como “pedacinhos™ de onda (pacotes de onda) cada um carregando

lima certa quantidade de energia:
Energia (Joule) = 6.6 x 107 x freqiiéncia (Hz)
ou, em forma matemitica,
E=hv (2:2)
sendo'h o simbolo para a constante de Planck.

Exemplo: A Radio Bandeirantes irradia 660 kW de energia em ondas eletromagnéticas
na freqiiéncia-de 1 MHz. Quantos “pacotinhos” de radiagfo eletromagnética isso d4 por
segundo?

Resposta: 660 kW & o mesmo que 660.000 Joule/segundo. Entéio o niimero de pacotes &

660.000-/ (6.6 x 107*'x 10°) = 10™ pacotes 11!

2.14 ESPECTRO DE ONDAS GRAVITACIONAIS

Existe um outro tipo de onda na natureza que é difererte das ondas sonoras e das ondas
eletromagnéticas. Sio as ondas -.'gravitacionais; Elas também se ‘propagam com a
velocidade da luz, mas em vez de serem produzidas por cargas elétricas em movimento,
sio produzidas por massas em movimento. Essas ondas ainda nfio foram detectadas

diretamente, mas isso devera acontecer no préximo séeulo. Uma fonte importante de
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ondas.gravitacionais séo os sistemas bindrios do tipo Terra-Lua ou estrela-cstrela. Pode-
se dizer que a nossa Galéxia € um imenso piano com alguns bilhdes de teclas, cada uma
delas constantemente apertadas produzindo ondas gravitacionais cuja fregiiéncia €
proporcional a freqgiiéncia com que a bindria gira. O estudo do espectro das ondas

gravitacionais é um dos.desafios paraos 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 miisicas cantadas por
Chitdozinho e Xororé durante o Vale Rodeio perceberam que a intensidade do som
diminui muito & medida qué o observador se afasta da fonte sonora. E muito dificil
ouvir um piano a um quilémetro de distancia, por mais quieto que-seja o ambiente. A
razfio € explicada na Fig. 2.7, em que uma pedra ¢ jogada num lago e um barquinho,
colocado & diferentes. distdncias, ¢ chacoalhado pela onda que se- propaga. Note .que
quando o barco estd distante, a fragio do circulo interceptado pelo barco diminui. De
modo geral, a energia recebida por um detetor de ondds diminui com a distincia a
fonte. Se a fonte emite em todas as diregdes no espag¢o, a energia diminui-com o

quadrado da distincia 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: séo: mais

atenuadas que outras. Isso quer dizer que devem existir outros fatores que produzem



diminuigfio da intensidade das ondas. Um deles € a absor¢de. Um exemplo de absorgdo
entre o observador e a fonte de ondas sonoras & uma parede. No caso de edificios de

‘apartamentos, nem sempre a absorgdo suprime completamente o-som.

2.22 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 nos cai com o quadrado
da:di_s't_éﬂ'cia_. Veja Alfa Centauri; por exemplo. E uma estrela mais ol menos como o
Sol, mas pelo fato de estar a 4,3 anos tuz de distncia, a quantidade de energia que

chega até nés é
(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 radiagdo eletromagnética também ¢ absorvida pela atmosfera. No caso da luz, isso é
bem fécil de ver com o seguinte exemplo. Ao meio-dia, nfio conseguimos olhar para o
Sol (mesmo que coriseguissemos, ndo seria saudavel faze-lo). Mas ao por-do-Sol, é
muito facil faze-lo. E que ao entardecer a luz tem que dtravessar um caminho muito
mais longo dentro da atmosfera e sofre maior atenuagéo: Veja esquematicamente na
Figura 2.8 como isso acontece. A Tuz também sofre atenuacio diferente em fregliéncias
diferentes: A Juz vermelha € menos atenuada que a luz azul, de modo que vemos o Sol
avermelhado ao entardecer porque sé a liz-vermelha chega até nos. O principal processo
fisico em jogo nesse caso é o espalhamento, que explica também a cor azul do céu sem.
nuvens. A luz pode ser atenuada também por -absor¢do pura em raias atdmicas ou-
bandas moleculares. Nesse caso, as freqtiéncias envolvidas sfo muito bem definidas e

representam uma especie de “impr_cssﬁo 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 atmaosfera absorvem quase toda a radiagdo que chega de
fora em certas. faixas de freqiiéncia, de modo que muito pouco chega até o chdo. Isso
‘tem impottancia vital para os seres que povoam a Terra. A molécula composta por tres
atomos de Oxigénio (chamada Ozbnio) bloqueia a luz ultravioleta que em excesso, &
mortal aos seres vivos _(_ps dentistas usam ldmpadas ultravioleta para desinfetar suas
ferramentas de trabalho). Ha uma grande preocupa¢fio hoje em dia com os efeitos da
destruiciio da baiteira protetora de Ozdnio que envolve a Terra, em virtude de reagSes
quimicas com produtos produzidos pele homem.

Se por um lado estamos vivos porque a atmosfera da Terra nos proteje das. radiagdes
nocivas, por outro, a prépria atmosfera impede que observemos do solo certas
freqiiéncias 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 observatérios no chiio. Para observar a radiagdo. eletromagnética nas regides
absorvidas pela atmosfera a tnica solu¢dio € colocar o “observador” fora dela! Essa ¢

umia das razdes pelas quais o Telescopio Espacial Hubble foi colocado em 6rbita. O
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INPE opera um centro de langamento de baldes gue consegue levar instrumentos a mais

de 40 ki de altura, deixando para tras 99% da atmosfera.
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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 nio tem
um papel significativo ha detecgdo dos sons. E o ouvido, em particular o timpano, que
tem essa fun¢fio. O timpano é uma espécie de membrana, como a membrana de um

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

%“ g

FIGURA 2.10 - UM PETETOR DE ONDAS ACUSTICAS.

50Noras,

A vibragio do timpano & processada pelo nosso cérebro que analisa o espectro de

'ﬁ'eqﬁéncias._ Combinando os sinais de. dois detetores (um ouvide de cada lado da
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-'c_abet;a)_ o cérebro é cap_az-de-'-sab_er a-orientaclo da fonte de sons. Caso o detetor perca a
sensibilidade, como ocorreu.com o meu avd & medida que foi envelhecendo, é possivel
realizar uma compeénsacio como -a mostrada na Figura 2.11 (g8). O objetivo desse
aparelho é aumentar a drea coletora ‘de ondas. aciisticas. Uma outra solugic para o
‘mesmo problema € mostrada na Fig. 2.11 (b): em vez de aumentar a 4rea coletora, 0

sinal recebido é amplificado por um circuito.eletrdnico.

cadat

(+) ()

F1GURA 2.11 - AUMENTANDO A SENSIBILIDADE DO DETETOR.DE ONDAS SONORAS.

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

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 combinagio olho+cérebro faz

simultaneamene uma andlise do espectro da luz e sua distribuicio espacial e de

intensidade. O olho produz imagens. O principio de detecgdo ¢ baseado em células

especializadas que enviam sinais elétricos ac cérebro quando s#o atingidas por luz.

Como vimos antes, 6 espectro eletroniagnético. cobre uma vasta faixa de freqiiéncias. O
principio de detecco pode ser diferente para diferentes freqti€ncias. Nos detetores de

ondas de radio, por exemplo, o que se mede & o deslocamento de cargas elétricas num
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condutor, na presenga da onda eletromagnética. ESs'e- condutor s¢ chama antena e pode.

ter formas variadas',_ 'mas o objetivo é sempre 0 mesmo, oferecer uma dréa exposta 4
onda eletromagnética. Quanto maior a 4rea da antena, mais energia eletromagnética
pode ser captada. © INPE opera um radiobservatério que possui uma antena parabélica
de 13 metros de didmetro capaz de observar ondas de radio em freqiiéneias de dezenas

de gigaheriz.

Nas fregiiéncias correspondentes & 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 cimara de videocassete tem

semelhan¢a com o detetor.no nosse olho, ou seja, é capaz de registrar e discriminar luz

de freqgiiéncias- diferentes, e pelo fato de ser -dividi‘do em muitas células basicas, pode

fornecer informac3o da diregdio da fonte emissora de luz.

Mas, para que entfio precisamos de telescopios? Nio bastaria o detetor sozinho para
registrar a intensidade, freqiiéncia e direcio  da radiagiio eletromagnética? A resposta
estd relacionada com o exemplo da Fig. 2.11 (a). Em Astronomia € quase a regra
éstarmas nd situagio do surdo ---nio por falta de sensibilidade do detetor, uma vez que
os mais elaborados sistemas de amplificagdo (Fig. 2.11b) sdo utilizados -- frias potque as
fontes. celestes de radiagio sfo extremamente fracas. A tinica maneira de remediar é
aumentar a érea coletora de radiagfio. Esses aparelhos se chamam genericamente de
telescapios ou antenas, conforme a faixa do espectro que estiver sendo estudada. Na
Divisdio de Astrofisica do INPE existem pesquisas eni andarento utilizando telescépios
para ondas de radio, para luz visivel, para raios X e até mesmo para ondas
‘gravitacionais!

A 'Fi_gura 2.12 ilustra os problémas que encontramos quando tentamos determinar a

intensidade, € diregfo da radiacfo eletromagnética com um mesmo instrumento.

2-19



FIGURA 2.12 - DETERMINACAO DA INTENSIDADE E DIREGCAO DA RADIACAO

ELETROMAGNETICA.

A Fig. 2.12 (a) mostra 0 “telescGpio” mais simples gue pode ser construido. Ele
funciona tanto para ondas de radio quanto para luz, raios X ou raios gama. O Gnico
requisito € que as dimensdes. da abertura sejam bem maiores que ¢ comprimento de
onda da radiagde. Esse tipo de montagem ja teve muita popularidade em um contexto
néo cientifico. Antes do advento da fotografia as “camaras obscuras” eram utilizadas
para projetar imagens em vidros despolidos (foscos) e servir de guia para o artisia na
pintura de panoramas. Quanto menor for a razio entre o tamanho da .abertura e a
distincia -ac detetor, mais detalhe o instrumento é capaz de discemir. A ‘maior
désvantagem desse tipo de “telescopio” ¢ que a 4rea colétora é muito pequena. A Fig,
2.12 (b) mostra como vocé pode montar-uma cimara escura para demonstragio em sala
de auta. Lembre-que para esse tipo de aparelho funcionar bem € importante que a tela
semitransparente receba o minimo possivel de luz externa. Na Divisfio de Astrofisica do
INPE esta sendo construido um telescopio de raios X que utiliza o principio de
funcionamento da cdmara 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 s@o separadas através
de um programa no computador.

Galileo Galilei foi 6 responsdvel pela divulgacdo de uma invéngdo que- resolveu os
probi‘e'mas‘. de registrar 4 diregio 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 édrea coletora

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

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

FIGURA 2.13 - UM TELESCOPIO PARA DETERMINACAO DA INTENSIDADE E DIRECAQ

‘DA RADIACAO DE FONTES CELESTES.

Para determinar o comprimento do canudo que compge a parte exierna do telescépio,
meca primeiro a distancia da lente em que uma fonté de luz (ldmpada dentro- de casa)
forma uma imagem bem definida. Se vocé utilizar dois canudos, um podendo se
deslocar com relacdo ao outro, pode focalizar precisamente seu instrumento. Se em vez
do _pap‘eI ‘semitransparente vocé tivesse um filme fotografico na parte posterior do.

dispositivo, o aparelho se chamaria “cémara fotografica”.

O telescopio de 1,6 m de didmetro no Laboratério Nacional de Astrofisica, em
Brazépolis, MG, funciona eéxatamente segundo o mesmo prineipio, apenas que em vez
de uma lente para focalizar a luz, possui espelhos. Os espelhos sdo vantajosos porque
ndo absorvem luz como as lentes, e podem ser construidos com dimensdes muito
grandes. O Brasil é séci6, comuma fragio de 2,5% do capital, de dois telescopios de 8.
metros de didmetro cada um. Trata-se do Projeto .Gemini que envolve os Estados
Unidos, Inglaterra, Chile, Argentina e Brasil. Um dos telescopios funcionard 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 @0 telescopio instalado em Brazépolis?

Resposta: A capacidade de captar radiagio € proporcional & area. A érea de om circulo €

igual a 0,787 x (didmetro)®. Entdo,

Gemini / Brazépolis = 0,787 x 82/ (0,787 x 1,67) = 25 vezes mais luz.
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3.1 INTRODUCAO

Neste capitulo vamos entender melhor o sistema solar. Ele-é formade pelo Sol, planetas
(entre eles a Terra), outros corpos menores (entre eles comietas ¢ asterdides), além do
meio interplanetdrio. O que sdo esses astros? No que eles se diferenciam? Quais sdo

‘seus tamanhos? Como se iovimentam? Do que sio formados? Qual sua origem?

Atualmente o Homem ji pode responder a algumas dessas perguntas com certa
seguranga. Nas proximas segdes vamos apresentar um pouco do que se conhece sobre-o

‘sistema solar.

3.2 A EVOLUCAO DO CONHECIMENTO SOBRE O SISTEMA SOLAR

O Sol e outros astros do sistema solar estio muito presentes em nosso cotidiano. A
maneira como medimos o tempo, a nossa percepgdo visual e a nossa propria existéncia
estdo muito- ligadas 4s condigdes existentes mo. sistema solar. A nossa visdo estd
adaptada ao tipo de radiagio eletromagnética — luz visivel - que € capaz de penetrar a
nossa atmosfera. Essa radiagdo ¢ também.a mais emitida pelo. Sol. A escala de tempo

que utilizamos em mosso cotidiano & baseada nos ciclos do Sol e da Lua.

Umma das qu‘eSt('ieS' fundamentais da Humanidade ¢ entender o Universo. que a cerca e do
qual faz parte. O sistema solar, até hd poucos séculos, constituia todo o Uniiverso
conhecido. E relativamente recente a nogio _de_.q.ue_-as estrelas que vemeos no céu sio
astros similares ao Sol; mas muito mais distantes. Como ja foi dito no Capitulo 1, desde
o principio a observagio do céu noturno mostrou ao Homem que alguns objetos se
movimentam contra um fundo de "estrelas fixas". Esses objetos; os chamados astros
errantes (que ¢ o significado original da palavra planeta), sdo a Lua, Mercirio, Vénus,
Marte, Jupiter e Saturno. Hoje o significado da palavra planeta é diferente, ¢ ndo mais

chamamos a Lua de platieta. Por que esses objetos eram diferentes?
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Muito se pensou sobre a organizagho dos astros no céu. O modelo que dominou o
pensamento filoséfico europeu até. o sécilo XVI é o chamado modelo geocéntrico (Geo,
‘em grego, significa Terra). Foi sistematizado por Ptolomeu o século I, a partir de
idéias preexistentes. Nesse modelo a Terra era o centro do Universo e em tome dela
orbitavam os astros que citamos hd pouco, além do Sol. Quanto maior o tempo gasto
para um planeta dar uma volta completa ao redor da Terra - isto &, retornar a0 mesmo
ponto do céu em relagio &s estrelas fixas - maior era a sua distancia. Assim, pensava-se
que a ordem dos planetas era a da Figura 3.1, que apresenta um esbogo ‘do modelo
geocéntrico. As estrelas fixas ficavam todas a uma meésma disténcia, maior do que a do
ultimo planeta conhecido, Saturno. Para explicar comretamente os movimentos
observados. dos piane'tas, o modelo geocéntrico necessitava de uma sére de

complicagdes.geométricas, que nio vamos detalhar neste texto.

FIGURA 3.1 - O MODPELO GEOCENTRICO.

Com o objetivo de explicar com mais simplicidade o movimento dos planetas, o

astrdnomo polonés Nicolau Copémico propds, em 1543, o modelo heliocéntrico
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(Hélios, ern grego, significa Sol). Como o préptio nome diz, o Sol ficava no centro e.o0s
planetas orbitavam ao seu redor. A Unica exce¢do era a Lua, que continuava orbitando
em tomo da Terra (veja a Figura 3.2). Um modelo em que o S_dl ficaria no centro. do
Utiiverso ja tinha sido proposto por Aristarcos de Samos (280 a.C.) e Nicolas de Cusa
(1401-1464), porém, sem maiores repercussées. Galileu, no inicio do -século}(\ﬂl‘, foi o
primeiro a observar ¢ c¢éu com o auxilio de um telescdpio. Eﬁtfe as suas descobertas
estdo as fases de Vénus ¢ os satélites de Jupiter. Essas observagbes corroboravam o
‘modelo heliocéntrico. Esse. modelo tirava a Terra e, portanto o homem, do centro do

Universo.

O modelo de Copérrico, 'porém,:'ai.nda 1o era o correto. Ele considerava-as rbitas dos
planetas -circunferéncias perfeitas e para explicar corretamente os movimentos
observados eram necessérios artificios geométrices; exatamernte como acontecia com o
modelo geocéntrico. Foi Kepler; no inicio do século XVII, quem mostrou que as ‘Orbitas
pl_anctz'u'_ia_s -eram .el:_ip_‘_rica_s_. Para isso, ele contou com as suas jpréprias-observagﬁes £ com
as. dci Tycho Brahe, as mais precisas da época. Veremos mais adiante neste capitufo que-
Kepler propds trés leis que descievem corretamente 0s movimentos dos planetas. Com o
trabalho de Kepler passou-se a saber como 0s planetas se movimentavam ao redor do
Sol. Mas ainda restava uma pergunta basica: por qué? Foi so com a teoria da gravitagdio
de Newton, em 1687, que isso foi responidido. A partir dai, estava aberto o caminho para

o desenvolvimento da astronomia moderna.

A teoria da gravitagio mostra-qQue-wm corpo cria um campo gravitacional em tormo de si,.
isto é, um outro corpo sente tina for¢a de atragdo. Na verdade, ambos sdo atraidos um
‘pelo outro (veja quadro no Capitulo 1). Essa € a raz8o porque a Terra esta ligada ao Sol,
por exemplo. Mais do que isso, nas escalas. astronOmicas, a forga gravitacional é
dominante e rége grande parte dos fendmenos celestes. Newton, em sua teoria, também
descreveu exatamente COmMO Wi corpo se movimernita quando sujeito a uma certa forea,
qualquer que seja sua natureza. Com esses dois fundamentos foi possivel entender a

dinimica do sistema solar.




FIGURA 3.2 - O MODELO HELIOCENTRICO.

3.3 DESCRICAO DO SISTEMA SOLAR

O sistema solar inclui o Sél ¢ os ‘planetas, mas -abrange berm mais do que isso. No
Universo, a distribui¢iio e hierarquia dos objetos ¢ regida basicamente pela forga
gravitacional. Como o Sol ¢ formado por uma grande quantidade de matéria,
concentrada em uma regifio relativamente pequena, ele € um foco de atragio que
mantém reunidos vario§ corpos (planetas, asterdides, cometas, etc.). Assim, poderiamos
definir o sistema solar como o conjunto de todos os corpos (ou matéria) cujo principal
centro de atracdo ¢ 0 Sol.

A maior parte da massa do sistema solar estd concentrada no Sol.(9-9,_86%I!-!')_. Os
planetas giram em torno do Sol no mesmo sentido que o Sol gira em torno de si‘mesmo,
ou de seu eixo. Falando em linguagem astrondmica, o sentido de rotaco do Sol € o

mesmo da translagdo dos planetas. Esse sentido é chamado prégrado. Mas nem todos os
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planetas rotacionam (giram em torno de si mesinos) nesse mesmo sentido. A-rotaq_:'éio de
Vénus, Urano e Plutfo € retrograda,

NQ paragrafo anterior dissemos que os planétas giram em torno do Sol. Isto nfo €
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 préprio Sol, além de sua
rotagdo, também translada em torno desse centro de massa. Em algumas configuracgdes,
o centro de massa.do sistema solar podé estar a uma distancia de dois raios solares do
centro do Sol. Porém, na maior parte dos casos essa distancia pode ser desprezada € o
Sol pode ser considerado o centro do sistema solar.

Uma outra caracteristica do sistema solar é a de que as 6tbitas dos planetas estdo
aproximadamente em um mesmo plano, que ¢ o mesmo do equador do Sol; as Grbitas
sdp, também, quase circulares. Essas informagdes sdo importantes; ndo apenas para
caracterizar o sistema solar, mas também porque devem ser reproduzidas pelos modelos
que explicam a sua formaggo.

Nas ultimas décadas, as missBes espaciais produziram um grande avange no
conhecimento sobre o sistema solar. Foram elas que proporcionaram grande parte ‘do

que serd apresentado nas proximas segdes.

A seguir, vamos apresentar uma pequena descricdo dos vomponentes do sistema solar.

33.1 OSOL

O Sol &, entre os objetos celestes, aquele ‘que mais influencia as nossas vidas. E
impossivel ndo nota-lo em um dia claro de verdo, ou perceber a sua "auséncia” em um
dia chuvoso. Foi chamade de Hélios pelos gregos, Mitras pelos persas e R4 pelos
egipcios, para citar algumas culturas. Cineo séculos antes da era Cristd, Anaxagoras
sugeriu. que o Sol fosse uma bola de fogo, 0 que guarda uma palida semelhanca com a

realidade.



Como.__j_‘_é foi mencionado, o Sol é o centro gravitacional do sistema solar. Em tomo dele
orbitam os outros corpos, e & ele que mantém. o sistema coeso. Mas, o gie € o Sol? O
Sol é uma estrela. Dentre as estrelas existentes no Universo, o Sol pod:e classificado
como uma estrela tipica, das mais comuns que existemn no Universo. O Capitulo 4 fala.
coin mais detalhes sobre as estrelas. Por sér uma estreld, 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 reflexdio da luz solar em sua superficie.

FIGUura 3.3 -0 SoL.

O Sol é uma massa que se mantém coesa pela sua prépria forga de gravidade. O mesmo
ocorré com os planetas. Por que a diferenca, entdo? A resposta é que o Sol possui uma
massa muito grande. Quéo. _gra__nde?f 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. nuéie_ar,-_ com enorme producdo de energia. E esse
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processo que caracteriza uma estrela e que ndo ocorre nos planetas: Veja mais detalhes

sobre estrelas no Capftulo 4.

O Sol é uma esfera gasosa cuja temperatura na superficie ¢ de cerca de 5500

centigrados. No nticleo 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 é de 1 grama por centitnetro ctbico.

Sud massa é composta por 73% de hidrogénio, o primeiro-elemento quimico da tabela

periédica, e também o mais abundante no Universo. O restante ¢ constituido

basicamcnte-porihélio. Apenas 0,1 % da massa do Sol é composta por elementos mais

pesados. A Tabela 3.1 mostra alguns c_i_ados:‘i'elativos ao Sol.

FIGURA 3.4 - ESTRUTURA INTERNA DO SOL, APRESENTANDO O NUCLEO ONDE

OCORREM AS REACOES NUCLEARES E-AS ZONAS RADIATIVA E CONVECTIVA.




TABELA 3.1 - ALGUNS DADOS SOLARES.

Massa

332 950 massas terrestres.

Raio médio

109,2 raios terrestres.

Densidade média

1,41 gramas por centimetro ctibico

Densidade central

162 gramas por centimetro ctibico

Periodo de rotagdo

| 609 horas (cerca de 25 dias)

-Distancia média 4 Tema

149,6 milhdes de quilémetros

Veja na Tabela 3.4 os valores relativos & Tefra:

E no nticleo solar, com sua altissima temperatura, que ocommem as réagdes nucleares de
produgcfic de energia. Essa energia ¢ transportada até a superficie através de camadas que
envolvem o nicleo, denominadas pelos cientistas' de envoltérios: Na camada logo
abaixo da superficie solar ocorre o processo de conveccio.-do gés que aftora & superficie.
A convecgdo ¢ uma das formas pelas quais a energia € transportada de um local para
outro (ver quadro sobre Formas de Transporte de Energia). As porgdes mais internas. do
-g4s, aquecidas pela radiagdo que vem do nicleg, 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, chamada convectivo, que a superficie do
Sol .apresenta-se coberta por griios. Observando-se @ superficie solar com grande
ampliacio os padrdes de granulagio se assemelham as bolhas de gds quente
transportando a énergia do interior para a superficie:

A parté externa do Sol € composta basicamente por trés carhadas: (1) a fotosfera, visivel
a olho nu; (2) a cromosfera, que fica logo acima da fotosfera, e (3) a coroa solar, a

camada mais éxterna e ténue,

O Sol encontra-se-a uma distincia média de 150 milhdes de quildmetros da Terra. Isso

equivale a cerca de 8 minutos-luz, isto &, a luz do Sol demora esse tempo para chegar &
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Terra. A segunda estrela mais préxima da Teira € Préxima Centauri, que se encontra a
uima distancia 270 mil vezes maior, assim sua luz demora 4 anos € 4 meses para.chegar
até nds! Pela sua proximidade, podemos estudar o Sol melhor do que qualquer outra

estrela do Universo. Algumas de suas estruturas séo-apresentadas a seguir.

3.3.1.1 A FOTOSFERA

Nés estamos acostumados 4 entender um gds como transparente. Porém, o Sol estd
muito longe disso. Embora seja gasoso, 5¢ conseguimos enxergar uma camada externa
relativamente fina, a qual chamarmos fotosfera. Ela possui uma espessura-da ordem de
400 quildmetros, que equivale aproximadamente a meio milésimo do raio solar. E da
fotosfera que vem a maior parte da luz visivel. Alias, fotosfera em grego siginifica isso
mesmio: esfera de luz. A temperatura média dessa regiio é aproximadamente 5 500

graus centigrados..

Como foi comentado acima, a fotosfera nfio é homogénea, mas. sim entremeada por
granulagbes, correspondentes dos movimentos. convectivos. do gas, Além disso,
podemos observar dreas mais. escuras que o restante da superficie, conhecidas como

manchas solares.
3.3.1.2 AS MANCHAS SOLARES

Os chineses, antes da era Crists, j4 tinham percebido a exisiéncia de regides escuras no
disco do Sol, as chamadas manchas solares. Elas sio menos brilhantes que s
vizinhangms. Isto €, parecern escuras devido ao contraste com as regides ao redor, mas

elas também emitern luz - como toda a fotosfera.

A presenga de manchas solares nos. informa a respeito da existéncia de campos.

magnéticos. intensos tia- atmosfera solar. Nas manchas 0 campo magnético € quase 1000

vezes maior que o valor médio solar: Uma vez gue-0 campo magnético inibe o processo

convectivo, 0. transporte de energia nas manchas ¢ bem menor e, consequentemente as

manchas sio significativamente mais frias e portanto menos brilhantes que o restante da



superficie solar. Por este miotivo, devido ao contrasté ¢om a superficie ‘solar mais

brilhante € que as manchas:aparecem escuras.

..

FIGURA 3.5 - GRUPO.-DE MANCHAS SOLARES,

3.3.1.3 ‘A CROMOSFERA

Acima da fotosfera, a cromosfera estende-se até cerca de 10.000 quildmetros, com uma
temperatura que atinge algumas centenas de milhares de graus. Observando-se 0 Sol
com um filtro especial pode-se identificar.a cromosfera e distinguir vérias estruturas
presentes nesta camada: as proeminéncias, que sfo estrutiras que se erguem. do limbo
ou formam nuvens escuras. sobre o disco, “praias” brilhantes que podem ser vistas sobre
o disco associadas as manchas, e uma estreita faixa-de espiculos’ que sdo ejetados para a
coroa solar e podem ser vistos quando se observa em direcgo ao limbo, como.é chamado

o contorno-do Sol.
A fronteira cromosfera-coroa é conhecida como regifio de transi¢o, uma fina.camada de
poucas centerias de quildémetros, na qual a temperatura se eleva dos valores

cromosféricos até um ou dois milhdes de graus; ja na base da coroa.

1 Espiculos sdo pequcnes jatos de- matéria que se projetam em diregdo i corda. Surgem ern agiomcrados,
agsemelhando-se a. placas. de grama. Poder sér vistos: quando se-ohserva a atmosfera solar com um filtro que s¢
deixa-passar 4 emissdo do hidrogénio. Os espiculos projetarn-se a alturas de até 15.000 quilémetros, com velocidades
de cerca de 20 quildmetros por segundo e possuem uma largura de aprn_xlm_adamen_te -2.000 qullo_metros,-_
desaparecendo apé_s cerca-de 10 minutos, dando lugar a novos ton_juh'to‘s de espiculos.
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FIGURA 3.6 - PROEMINENCIA ERUPTIVA DE GRANDES DIMENSOES OBSERVADA NO

LIMBO SOLAR.

3.3.1.4 A COROA SOLAR

‘Nos eclipses solares € possivel notar a existéncia de uma camada em torno do Sol de.
‘brilho téfite. E a chamada coroa solar. Ela estende-se por milhdes de quilometros em,
“torno do Sol. Essa regifio é bem menos densa que o Sol propriamente dito, ¢ ¢ muito
mais quente que a fotosfera (cerca 1 milhdo de graus centigrados!). A coroa, como. o-
restante do Sol, € constituida de plasma (veja quadro a seguir) e produz um fluxo de
particulas eletricamente carregadas, o qual chamamos vento solar. Ele permeia todo o
sistema solar e aumenta nas fases de alta atividade solar. A interagio entre o vento solar,
0 ‘campo magnético da Terra e a atmosfera terrestre da origem ao fenémeno conhecido

como aurord, queé sé pode ser-observado proximo a0s polos.
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O que é plasma?
Plasma € um gds ionizado, isto é,.no qual es dtomos estdo decompostos em jons

{de carga positiva e elétrons (carga negativa). Mas, na média, ele é eletricamente neutro.

Devido 4 grande temperatura da coroa solar, 14 sao emitidas grandes quantidades de
raios X, como pode ser observado por experimentos com detetores a bordo de satélites.
Além disso, sdo observadas as chamadas regibes ativas, locais onde o gés atinge
temperaturas e densidades elevadas-¢ campos magnéticos intensos (de centenas a poucos
milhares de Gauss). Devido 2 a¢do desse campo, as regides ativas tém formato de
ferradura, com as pontas situadas na fotosfera, acima das manchas solares, que formam
os poélos magnéticos norte-sul, com em um imii (figura de um aIco').._E nas regides ativas,
que se observam os fendmenos. conhecidos como explosdes solares. que ocorrem com

maior freqiiéncia nos periodos de maxima atividade do ciclo solar.
3.3.1.5 AS MANCHAS SOLARES E A ATIVIDADE SOLAR

A maior parte das caracteristicas. da emissdo solar estd diretamente relacionada &
atividade solar cujo aspecto mais marcante € o ciclo de 11 anos, periodo no qual o
numero de manchas cresce e atinge um maximo, decrescendo em seguida. O proximo
maximo do ciclo de atividade solar serd por voita de 2000-2001. No unicio do periodo
de atividade, surgem em latitudes solares mais elevadas e vio se formando. cada vez
mais proximas do equador solar, conferme o ciclo. vai progredindo em diregio ao fim.
No caso da po'lari'd_ade_ magnética-do Sol, o ciclo € de .22 anos, uma vez que a mesma.
configuragiio magrético do disco se repete somente ap6s uin intervalo. médio de tempo
de pouco mais de duas dezenas de anos.

Durante o méximo do ciclo de atividade solar ocorre um grande aumento do nimero de
manchas € da ocorréncia de fendémenos energéticos. associados, conhecidos como
explosdes solares. Essas explosGes caracterizam-se pela emissdo de grandes quantidades

de energia em intervalos de tempo relativamente curtos, variando de alguns segundos
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até poucas horas. Uma explosdo solar tipica produz uma  quantidade de energia-
equivalente a cerca de 40 bilhdes de vezes a energia da bomba atdmica langada em
Hiroshima. A energia distribui-se por grande parte do espectro eletromagnético (veja
Capitulo 2), estendendo-se desde ondas de radio até raios: X e gama. Nessas explosdes

pode haver também a emissdo de particulas (ions € elétrons) energéticas.

FIGURA 3.7 - “FLARE” OU FLUGURACAO SOLAR.

A explosdo solar pode produzir também a eje¢io de grande' quantidades de matéria ‘a
velocidades. que variam de poucas centenas a poucos milhares de- quilémetros por
segundo, fendmeno conhecido como ejegdo de massa coronal. Podem acontecer
também sem a ocorréncia de explosGes solares associadas. Além disso, algumas
explosdes solares também estdo associadas & ocorréncia das chamadas tempestades
magnéticas na Teémd. Quande muito intensas causam grande -p‘erturba_g’éo na
magnetosfera terrestre, pode_n_do até mesmo causar um blecaute.

Qutros efeitos importantes da atividade solar sfo os prejuizos causados em:
comunicagdes, sistemas de navegagfio, orbita de satélites, exploragdo de recursos
minerais, sistema de forriecimento de energia, oleodutos, clima, sistemas biologicos &
também o§ danos das radiag@es ionizantes de origem solar que astronautas ‘pela

exposicdo & grande quantidade de radiagdo.
3.3.1.6 IMPORTANCIA DAS PESQUISAS CIENTIFICAS SOBRE O SOL
Sabemos que a atividade solar e seus efeitos associados néo se constituem em um fato

isolado uma vez que os fenbmenos solares podem atingir a Terra e as atividades
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humanas direta ou indiretamente. A listz de conseqiiéncias dos feridmenos solares nas
atividades humanas cresce em'proporgo & nossa dependéncia gos sistemas que utilizam —
a tecnologia, j& que-estes sdo muito sensiveis aos efeitos-de -o_ri_gem-'-sdlar. Portanto, por
questdio de seguranca, salde e manutenc¢o das atividades humanas, € muito. importante
a investigagdo cientifica das origens dos fendmenos solares explosivos e da atividade
solar e seus possiveis efeitos na Tetra com o intuito de minimizar seus prejuizos sobre.

as atividades humanas e sobre a vida das pessoas.
3.3.2 OSPLANETAS E SEUS SATELITES

Ao observarem continuamento o céu, os antigos perceberam a existéncia de:pelo menos
dois: tipos de objetos. Enquanto as estrelas, que constitufam a imensa maioria dos
pontinhos brilhantes no céu, possuiam _posit;ﬁes relativas imutaveis, alguns poucos
pontos pareciam passear por entre elas. Esses objetos foram chamados planetas, que em
grego significa errante. S&o cinco os planetas. observaveis-a olho nu: Merctrio, Vénus,
Marte, Jupiter e Saturno. A Lua também pode ser dita como um astro errante, mas hoje

sabemos que ndo ¢ um planeta, pela deﬁnik;ﬁo‘ atual,

Ao rédor do Sol orbitam nove planetas conhecidos. Em ordem de proximidade média ao
Sol sdo eles: Merctrio, Vénus, Terra, Marte, Jipiter, Saturno, Urano, Netuno. ¢ Plutsio.
Algumas de suas caracteristicas orbitais sfo listadas na Tabela 3.2,

Os planctas podem ser divididos em dois tipos: planetas teltricos (similares & Terra) e
planetas jovianos (similares.a Jupiter). Os planetas teltiricos s3o: Merctrio, Vénus, Terra
e Marte. Os jovianos sdo: Japiter, Saturno, Urano e Netuno. Plutio nfio se enquadra em
nenhuma. das categorias acima.

Os- planetas: teldricos sdo ‘pequenos, de baixa massa e compostos basicamente por
elementos pesados. SHo também chamados: de planetas internos: por serem 0s mais
proximos ‘o Sol. Possuem poucos ou nenhum satélite e sdo desprovidos de anéis. A

superficie € solida ¢ a atmosfera é ténue, comparada com a massa do planeta. Os
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planetas teliricos apresentam ou apresentaram atividade vulcénica, causando
modificagies importantes em sua estrutura interna € na superficie.

Os planetas jovianos sfo similares a Jpiter. Este, por sua vez, € o que mais guarda
rélagdo com o Sol. Sua massa estd proxima a das menores estrelas. Se esta fosse um
pouco maior, o processo de fuséo nuclear poderia-ocorrer em seu interior e ele seria uma
estrela. Os planetas jovianos, também chamados gigantes, sdo compostos -basi‘_camcnte

pot hidrogénio e hélio. Alguns possuem muitos satélites ¢ todos exibem anéis.

‘TABELA 3.2 - ALGUNS DADOS ORBITAIS DOS PLANETAS.

Periodo de

Plarietad Semi-ento | Excentricidade Periodo de | Inclinagdo
maior da érbita translagdo rotacéo da orbita
Anos
Dias graus
Metrcirio 0,387 0,206 | 0,241 58,785 7,0
Vénus 0,723 0,0068 0,615 243,7 3,39
Terra 1,000. 10,0167 1,0 1,0 10,0
Marte 1,524 | 0,0934 1,881 1,029 1,85
Tapiter 5,203 0,04839 11,862 0,415 1,305
Saturno 9,537 0,05415 20.457 0439 2,484
| Uraﬁo 19,191 0,04718 84,011 0,720 0,770
Netuno 30,07 0,00859 164,79 0,673 1,769
Plutéio 39,48 | 0,2488 247,68 6,4047 17,14

O semi-eixo miaior da orbita refere-se ao valor relativo ao terrestre.

‘Os. planetas, de modo geral, nfio possuem luz prépria. A maior parte-da energia que

irradiam corresponde & luz do. Sol que ¢ refletida em sua superficie. Porém, a emisséo
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dos planetas. jovianos € maior do que a energia que recebem do Sol. Esse excesso de

energia pode ser de origem gravitacional ou radiativa.

A existéncia de uma atmosfera deperide 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 préximos do Sol) tem mais dificuldade em mariter uma atmosfera. Por
outro lado, os elementos mais leves escapam mais_facilmente do planeta. Assim, 0s.
planetas teliricos tendem a reter quase que somente elémentos mais pesados eém sua
atmosfera. J4 os planetas gigantes conseguem reter uma maior quantidade de material,
inclusive os: elementos mais leves. A atmosfera faz diminuir a variag@o dé temperatura

na superficie entre o dia e a noite.

TABELA 3.3 - ALGUNS DADOS FiSICOS DOS PLANETAS.

Planeta Massa Raio. Achatamento
Equatorial
Mercurio 0,0553 0,383 0,0
Vénus 0,815 0,949 0,0
Terra 1,000 1,000 0,0034
| Marte 0,107 0,533 .'0,0_0_65
Japiter 317,83 1121 0,0649
Satumo 95,162 9,449 0,0980
Urano 14,536 4,007 0,023
Netuno 17,147 3,883 0,0171
Plutdo 0,0021 01785 ?
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Na tabela anteﬁor, os valores de massa referem-se & razdo entre a massa do planeta e a.
da Terra. O' mesmo vale para o raio equatorial. O achatamento corresponde 4 diferenga
entre os raios equatorial e polar do-planeta,-.em unidades de raio equatorial. Os valores.

‘para a Tetra podem ser encontrados na Tabela 3.4.
3.3.2.1 MERCURIO.

‘Mercurio é 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 cdberta por crateras resultantes do
impacto de corpos menores. Por isso supde-se que a atividade vulcénica 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 intimeras crateras-existentes, destaca-se a
Bacia Caloris, com 1 300 quilémetros de didmetro, quase 1/3 do didmetro do planeta.
Possui urna ‘atmosfera muito ténue, quase desprezivel, por isso existe uma inerivel
varlagdo- da temperatura, de —170 graus (lado oculto do Sol) a +430. graus centigrados
(lado ituminado pelo Sol). Compare com a Tetra, onde a variagdo é'de poucas dezenas

de.graus, Sua orbita é altamente excéntrica, sé Plutdo o supera nesse aspecto.

FIGURA 3.8 - O PLANETA MERCURIO.




3.3.2.2 VENUS

Vénus € o nome latino da deusa grega do amor, Afrodite. Faciimente identificivel no
céu, esse planeta € também chamado de Estrela D'Alva ou estrela matutina - mas ele ndo
¢ uma estrela! E o mais brilhante dos planetas e estd sempre préximo ao Sol, como
‘Merctrio, pois suas. érbitas sdo intemas & da Terra. Enquanto Mercirio é bastante.
pequeno (2/5 da Terra), Vénus j4 possui um tamanho compardvel ao da Terra. Alias;
esse planeta & bastante parecido com o nosse, €m massa e composicio quimica. Apesar
dessas similaridades, entretanto, sua atmosfera é bastante diferente da terrestre.

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 observacéo direta.
da superficie do planeta. O raio de Vénus somente pode ser deterriinado com o uso de
radares ou de sondas espaciais. Por ter um tamanho relativamente grande, seu manto é
convectivo, pois nio consegue dissipar o calor interno por condugdo, como acontece
com Meretirio (veja o quadro sobre as formas de transporte de energia). A conveccdo
levou gases para a superticie, de modo a formar uma atmosfera composta basicamente
por gas carbénico, CO, - quase 97 % - e gas nitrogénio, N, - 3 %. O gds carbénico €
responsavel pela ocorréncia do efeito estufa (veja quadro a. seguir), que eleva a
temperatura na sup'erﬁ"cie-a 460°C. Note que essa temperatura chega a superar & de
Merctrio, que estd mais proximo -do Sol, e esperariamos que fosse mais quente. As
‘nuvens de Vénus sdo formadas por virias substincias, entre. elas 4cido sulfirico. A
pressdo atmosférica. de Vénus é bastante alta, cerca de 100 vezes maior que a da Termra.

Por tudo isso, a'superficie de Vénus possui condigdes bem indspitas.



Efeito estufa

Parte da radiacio eletromagnética solar que chega até a superficie.de um planeta:
retorna na forma de radiagfo infravermelha. O chamado efeifo estufa ocorre quando,
pela presenca de certos gases na atmosfera, como. 0 gas carbbnico, boa parte dessa
radiagic nfio -consegué escapar para o espago. O resultado é que a atmosfera na
superficie fica aquecida. E o que acontece com Vénus, ¢ também com a Terra, por
motivos naturais. Mas, nos 1iltimos 150 anos a temperatura na Terra estd crescendo, €
isto pode ser devido ao aumento, causado pelo homem, da concentragio dos' gases

responsaveis-pelo efeito estufa.

FIGURA 3.9 - O PLANETA VENUS.

Vérius possui rotacio retrdgrada, isto €, ele gira em sentido contrério ao da maior parte
dos. movimentos do sistema solar. E também o Gnico planeta em que o tempo de rotacio

(243 dias) supera o de translagéo eém tomo do Sol (225 dias).
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Formas de transporte de energia

Existem trés formas de transportar-sc energia: por conducdo, convecgdo e
(radiacdo.

Condugio: Quando a sua mdo Se aquiece 40 Segurar uma ‘chapa de metal quente,

a energia.estd sendo transportada por-conducfo da chapa para sua méo.

Convecgdo: Quando vocé esquenta um bule de dgua para fazer café, inicialmente
1a ener_gi_'a ¢ transmitida através da agua pelo modo condutivo. Porém, em uin dado
momento, a 4dgua de baixo fica muiito mais quente que a da superficie e a condugfio
sozinha nio da conta do transporte. Daf a dgua comega a ferver; isto €, bolhas de 4dgua
quente sobem do fundo para a superficie. Nesse ponto, temos. o transporte convectivo de
energia.
Radiag#io: Unia outra maneira de transportar energia ¢ através da radiagéo.

Vamos voltar ao exemplo da chapa de metal quente. Vocé também pode aquecer a sua
mio sem encostar na chapa. Colocando sua mao perto de um ferro quente; vocé: pode

senilr o seu calor. Nesse caso, € a radiacao que transporta o calor do ferro para sua méo.

A energia que recebernios do'Sol & transmitida de forma radiativa, também.

3.3.2.3 A TERRA

‘Como ja vimos, o planeta em qie vivemos era considerado como eém posigho
privilegiada, em torno da qual o Universo existia. Com o avango do nosso
‘conthécimento, a Terta 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 temiperatura na
Terra é tal que permite que a dgua exista no estado liquido,_ 0-que & Unico no sistema
solar. Alids, o nosso planeta deveria ser chamado de ‘planeta Agua e nio Terra, pois 3/4

de sua superficie sdo cobertos pela dgua. Apenas para se ter uma idéia da quantidade de
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4gua dos ocearios, se a supetficie do planeta se aplain‘asse,_- o planeta séria coberto por
um oceaiio de 400m de profundidade. A presen¢a de dgua é responsdvel pela remogéo
de grande parte do gas carbdnico da atmosfera terrestre - o que ndo aconteceu em.

Vénus, por exemplo; A.éfg_ua.-.é um dos fatores; éssenciais que levou d existéncia da vida:

F1GURA 3.10 - O PLANETA TERRA.

A atmosfera terrestre ¢ formada basicamente por nitrogénio (78 %)_,__'qUe da a cor azul ao
nosso planeta. Existem, porém, outros gases. Entre eles devemos salientar ¢ oxigénio
(20'%) & o ozdhio, que blogueiam a radiagdo ultravioleta do Sol, que ¢ fatal para alguns
microorganismos e prejudicial para os seres vivos em geral. O oxigénio da atmosfera

terrestre é basicamente produzido pelas plantas, através da fotossintese:
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TABELA 3.4 - ALGUNS DADOS DA TERRA E DA Lua.

Pardmetros ‘Terra Lua

Massa 5,9736 10% kg | | 0,0123 My,

Raio equatorial 6378 km - 0,2725 Ry
Achatariiento 0,0034 0_',_00-_2

Seitii-ei%o maior da 6rbita | 149,6 milhdes dekm | 384 mil km.

Periodo orbital 365,256 dias 27,322 dias
"Incl'in.ac;éo’-da.6rb'ita 0 graus 5,1 graus
Excentricidade da érbita 10,0167 10,0549

Periodo de rotagio 23,45 horas 655,7 horas (27,32 dias)

© nosso planeta possui um satélite, a conhecida Lua. Sua superficie é coberta por
crateras de impacto, principalmente na face oposta a4 Terra. Observa-se também. os
mares {regides escuras) € montanhas (regies claras).. Os mares sfo grandes regiGes
preenchidas por lava solidificada. Porém, no hd indicios de atividade vulcanica atual.
Comeo néo possui atmosfera 's_ig_niﬁcativa-,_.sua temperatura € basicamente regida pela

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

‘A Lua é um satélite relativamente particular dentro do sistema -'sdlar,_ pois possui im
tamanho compardvel ao da Terra. Sua massa € apenas 80 vezes menor que a da Terra.
Ganimedes, por exemplo, € um dos satélites de Jupiter e sua massa € 10000 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 ¢ mais corretamente definido como um sistema binario.

Entre as possiveis teorias para explicd-la, existe a de formag@io conjunta com 2 Terra e
‘posterior separagdio, captura, ou mesmo formagdo inicial em separado. A teoria mais

aceita atualmente diz que a Terra sofreu o impacto de um objeto de massa muito alta
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(como Marte, por exemplo) e nesse processo uma parte da Terra foi gjetada e formou a

Lua.

FIGURA 3.11 - A Lua.

3:3.2.4. MARTE

Marte & o planeta telirico mais distante do Sol. Seu nome corresponde ao deus latino da
guerra, cujo correspondente grego € Ares. Possui uma atmosfera ténue,. cujo
componente principal é o gas carbdnico (95 %). Sua cor avermelhada ¢ devida & poeira
que cobre parcialmente a sua superficie. Parte desta é recoberta por lava solidificada,
formando grandes planicies. Mas existem também crateras de-impacto e montanhas. A-
maior mentanha do sistema solar esta em Marte. E o monte Olimpo, um vulcfo extinto,
que possui 25 km da base :ao topo! Devem ter ocomrido processos de convecgdo em
algum momento. do passado,___-_mas: como Marte é um planeta pequeno, €sses processos
cessaram e atualmente seu calor € dissipado por conducao. A temperatura na superficie.

oscila entre -90 e 30 graus centrigrados.

Marte possui dois satélites, Phobos e Deimos (em.grego, Medo e Terror), cujos nomes
representam os dois filhos do deus da guerra, Marte, na mitologia grega. Sdo pequenos,
da ordem de 10 quilémetros detaio, € possuem forma.irregular, como a de uma batata.

Sao provavelmente asterSides capturados pela gravidade do-planeta.




Mars - February 1995 HST - WEPC2
I, 1995
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FIGURA 3.12 - O PLANETA MARTE.

3.3.2.5 JUPITER

Tapiter é 'O-rnai_or-pl'aneta do sistema solar, sendo seu raio cerca de 11 vezes maior-que o
da Terra. E o prot6tipo dos planetas Jovianos, os gigantes gasosos. Coincidentemente, o
seu nome latino corresponde em grégo a Zeus, o anaior dos deuses do Olimpo. Apesar
de possuir, provavelmente, um nicleo formado por materiais pesados, ele € composto
basicamente por hidrogénio ¢ hélio na forma gasosa. Assim, Jtipiter, como os demais

planetas jovianos, nfio possui-uma superficie sélida como:os planetas terrestres.

Sua atmosfera é também formada por hidrogénio e hélio. Ela & bastante. espessa €
determina a aparéncia do planeta. A imagem de Jupiter mostra uma séfie de bandas
coloridas perpendiculares ac seu equador, que corréspondem a nuvens dé diferentes
movimentos, temperatura e composi¢do quimica. Uma estrutura bastante interessante é
a chamada Grande Mavicha Vermelha Como as bandas; ela também corresponide um
fendmeno meteorolégico, por assim dizer. Ela ¢ bastante grande (10 000 x.25 000
quildmetros) e muito-maior que a Tetra, por exemplo. E uma estrutura bastarite estavel,

Jipiter possut pelo menos 16 satélites. Entretanto, quatro deles destacam-se por. seu
tamanho: [o, E_ul_'opa1 Ganimedes e Calisto. Sfo chamados. satélites galileanos, pois
foram descobertos por Galileu, no inicio do século XVIL Ganimedes & o maior satélite

do sistema solar. Jo € Europa s3o similares ao planetas teluricos, formados basicamente
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por rochas. Io-possui vuledes ativos € Europa uma: atmosfera de oxigénio. De todos.os
satélites do sistema solar, apenas 5 possuent atmosferas: Europa, Io, Ganimedes, Titd
(Saturno)-¢ Tritdo (Netuno).

'Além dos satélites, Jupiter possui um anel, como 0s demais planetas jovianos. Esse anel

é bastante fino e escuro, diferente do de Saturno.

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

gravitacional,

Jupiter and fo - - Wi
PRCOOH - 5T 5] O » Dciobar 4, 168 - ). Sprocet (Uawill Goarvainry) snd HASA

FIGURA 3.13.- O PLANETA JUPITER E $EU SATELITE 10.

3.3.2.6 SATURNO

O nonte desse planeta vem do déus romano’da agricultura, que estd associado. ao deus
grego Cronus: Satuimo € o segundo maior planeta do sistema solar, E similar a Jupiter-
erh Varios aspectos, como estrutura interna e atmosfera. Também possui ‘bandas.
atmosféricas que sdo, porém, menos contrastantes que as de Japiter. Tamnbém, como

Jupiter, possui uma pequena fonte de calor interna.

Saturno possui um sistema de anéis que € visivel através de uma pequena luncta.
Dizemos um sistema, pois o diseo que vemos em tomo de Saturno corresponde a sete
anéis. Os.anéis sfo compostos por particulas de gelo e poeira, cujos tamarhos vio desde

um milésimo de milimetro até dezenas de metros. Apesar de sua grande extensdo (0 Taio



externo fica a 420 000 quilémetros do centro de Saturno), ¢s anéis sdo extremamente
finos, da ordem de algumas dezenas de metros. Enquanio os anéis de Saturno sio
corihecidos. ha bastante tempo, 0s anéis dos demais planetas jovianos so foram

descobertos na década de 70.

FIGURA 3.14 - O PLANETA SATURNO,

Saturno possui ao-menos.20 satélites. Um satélite bastante peculiar ¢ Titd. E o segundo
maior satélite do sistema solar. Possui um nticleo rochoso, recoberto por um manto de
gelo de compostos orginicos. Sua espessa atmosfera é formada principalmenie por
.nitrogénio'_e contém também moléculas orgﬁni'cas complexas, estrnitura que se supde ser
similar & atmosfera tetrestre primitiva. A femperatura maxima na superficie de Tita ¢ de

-100 graus centigrados.

3.3.2.7 UraNO

Até agora falamos apenas de planetas conhecidos desde a Antiguidade. Urano foi o
primeito dos planetas a serem descoberios na era moderna, em 1781, por William
Herschel. Urano, deus grego que 'person_i_ﬁ'ca o céu, deve possuir um nucleo- rochoso
similar ao da Terra recoberto por um manto de gelo. Assim, ele € diferente de Jupiter ¢

Saturno em estrutura interna. Sua atmosfera é composta basicamente por hidrogénio €
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hélio, mas contém também um pouco de metano. Possui também bandas atmosféricas,

‘como o0s demais planetas jovianos.

Urano possui uma anomalia no que tange ao seu eixo de rotagéo que estd muito préximo
do plano orbital, isto &, o seu eixo & praticamente perpendicular a0 dos demais planetas.
‘Supde-se que isso se deva.ao efeito de um grande impacto. Como ele possui um sistema
de anéis como Saturmo, esses anéis sio observados de frente e nio lateralmente como os
de Saturno, por exemplo.

‘Esse planeta possui 15 satélites, todos compostos principalmente por gelo. Dentre suas.
maiores luas, a mais proxima de Urano € Miranda. Ela possui um relevo bastante

particular, formado vales e despenkiadeiros.

Befinda .\ ’ '
ﬂﬁm?/ Epan Hing \.’i’(

Uranus « July 28,1997 . HST = NICMOS
PRCSY-36a « Novarber 20, 1997 ~ ST St OFO :
£, KarkoschkaTumversily ot Anzsha Lunat & Planetory Lab and BASA

FIGURA 3.15 - O PLANETA URANO COM SEU.DISCO E SATELITES,

3.3.2.8 NETUNO

Urano foi descoberto e os calculos matematicos ndo reproduziam com exatiddo a sua
orbita. Foi entdo previsto que existiria um outro planeta, cuja influéneia gravitacional
‘era a responsavel pelos desvios de sua érbita. Os calculos feitos independentemente por
Le Verrier ¢ Adams previram a existéncia de Netuno, que foi primeiramente observado

por Galle e d” Arrest em 1846.




‘Netuno € o nome latino de Posséidon, 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 8 satélites ¢ um sistema de anéis.
Dentre seus satélites, destaca-se Tritdo. E um satélite. ativo possuindo os chamados
vulcges de-gelo. Dentre todos os corpos do sistema solar, a atividade vulcanica s6 estd

‘presente na Terra, Vénus, Io e Tritdo.

Both | mispheres of Neptuné HST « WFPC2

| §TScl OPO + Fettiory 1995+ D. Criap (JPL), WFPG2 Sclenec Team, NASA - : o ampEs rel

FIGURA 3.16 - QS DOIS HEMISFERIOS DO PLANETA NETUNO.

3.3.2.9 PLUTAO

Tonbaugh, em 1930, descobriu Plutéo, o ultimo dos planetas do sistema solar. Pluté’o,_ na
m'i'to_lbg_ia_, é.0 deus romano do mundo: dos mortos (Hades, em grego), Sua érbita £ tdo
-excéntrica, que sua distincia a0 Sol pode variar em 40%. Mais que isso, sua érbita € a
de Nétuno se interceptam, de modo que em algumas situacdes Netuno passa a ser o
planeta mais afastado do Sol. Parece apresentar uma pequena atmosfera de metano
(NH4) Possui um satélite, Caronte, nome do barq_ueiro, que na mitologia, atravessa o rio
levando as almas para o Hades. E um pequeno satélite, meénor que a nossa Lua,
composto basicamente por rochas e’ gelo, mas de tamanho comparavel ao de Plutdo
(metade deste). Assim, pode-se considerar que ambos: formam um sistema duplo de

planetas.



FiGURA 3.17 - O PLANETA PLUTAO E SEU SATELITE CARONTE.

3.3.3 OS COMETAS

O sistema solar. ndo & epenas. o Sol & os planeras. Os cometas pertencem também ao
sistema solar. O niicleo de um cometa deve ser um aglomerado de matéria sélida, graos
de poeira e gelo de materiais orginicos. Quando um deles se aproxima do Sol, o
material de sua superficie comega-a sublimar ¢ se forma uma nuvemn de gas e poeira ao
seu redor. Essa é-a chamada coma. O movimento do cometa em combinagic com a agéo
do vento solar forma duas caudas: a do gés e a de poeira. Os cometas nao sdo como 08
planetas ou asterdides, cujas &rbitas se restringem ao plano do sistema solar. Suas
Grbitas possuem inclinages as mais variadas, com excentricidades bastante altas e raios

muito grandes, maiores que os dos planetas mais distantes.

R

. Comet Hale-Bopp ST - WFPG2

PRCASAT - ST Sct OP0 » Uciabet 5, 1995 - | Weavet (AHC). B Faldman (HU), BASA

FIGURA 3.18 - O COMETA HALE-BOPP.
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Hoje acredita-se que os cometas sdo resquicios do tempo de formacio do sistema solar.
‘Suacomposigo: deve ser a mesma da nuvem primordial que deu origem ao Sol € aos
planetas, Mas, de onde vém os cometas? Possivelmente da chamada Nuvem de Oort.
Supde-se que ela seja uma nuvem de gis, poeira ¢ cometas que circunda todo o sistema

solar, formando uma casca esférica.
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FI1GURA 3.19 --UM EXEMPLO DE ORBITA DE COMETA.

3.3.4 OS ASTEROIDES

Os a‘_s_teré‘ide’s’_ sdo similares aos planetas, mas muito menores; Concentram-se; em sua
maioria, em um anel entre as 6rbitas de Marte e Ripiter. Imagine o que aconteceria se
um planeta fosse quebrado em milhares de. pedacinhos e esses pedacinhos fossem
espalhados a0 longo de sua orbita.. Terfamos um cinturfio de asterdides. Porém, os
asterdides ndo devem ser o resultado de um processo ‘déstrutivo, mas, sim, um planeta
que nio deu certo. Como. veremos mais adiante os planetas - devem ter sido formados aos
poucos, a partir da aglutinagiio de pedacos menores.

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

formados basicamente por rochas (silicatos). Porém, alguns podem ser metalicos (ferro).
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3.3.;5 OS METEOROS E METEORITOS

Qual a diferenga entre meteoro ¢ meteorito? Um meteorito ¢ um objeto solido que
atingiu a superficie terrestre. O meteoro ¢ o fendmeno: que ocorre quando um corpo
entra na atmosfera terrestre ¢ deixa um rastro Juminoso provocado pelo atrito - 580 as

chamadas estrelas cadentes.

Os meteoritos sfo fragmentos de cometas ou asteréides. Os cometas deixam afrds de si
rastros de poeira-que formam tubos com difmetros da ordem de 10 a 50 milhdes de
km!! Se a Terra atravessa um desses anéis de- poeira; ocorre a chamada chuva de
meteoros. £ por isso que existern determinadas épocas do ano para que isso ocorra, é

quando a Terra atravessa o rastro de um cometa importante.

Meterdite - Fragment of Vesta
Lab Phictogreph - Russei Kemptan, New Englusd Meteoritical Services
N mbms < AT 5 OPO < Aot 19, 1955 - B Twirepr d0id fumo ity Lrte |, PASS.

FIGURA 3.20 - UM METEORITO.

Hoje a teoria mais aceita para a-extin¢do dos dinossauros ¢ a de um impacto de um
meteorito ocorrido no México, proximo a Peninsula de Yucatan, por voltade 65 milhdes
de anos atras. Segundo pesquisas recentes, esse rheteorito teria iim didmetro de cerca de
10 km. A cratera formada teria de 200 a 250 km de didmetro, 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
vérios meses. Isso teria provocado a morte das plantas ¢ dos animais que delas se-

alimeritavam.
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3.4 A DINAMICA DO SISTEMA SOLAR

Os.movimentos de todos os objetos do sistema solar podem ser explicados pela teoria da
gravitagdo proposta por Newton. Os diferentes corpos atfaem-se mutuamente e a forga

exercida sobre cada um deles determina o seu movimento.

3.4.1 AS LEISDE KEPLER

No inicio. do século XVII, Kepler derivou trés leis empiricas que descrevern o

‘movimento dos plangtas.

e Forma das 6rbitas: A érbita de um planeta ¢ uma elipse com o Sol em um dos

focos. Assim as distdncias entre um planéta e 0 Sol sdo varidveis ao longo da translagfo

do-planeta.

e Velocidade dos planetas - Lei das dreas: Ao lonigo de sua atbita, um planeta

possui uma velocidade varidvel, de modo que a drea coberta pela linha que o liga.ao Sol

¢ sempre a mesma em intervalos de tempo iguais.

e Relagio entre periodo e distdncia: O quadrado do periodo de translagdo de um

planeta € proporcional a0 cubo do semi-¢ixo maior da 6rbita.

Essas leis podem ser provadas usando a teoria da Gravitagio.

342 ALEIDE TITIUS-BODE

No séctlo XVII, dois astrénomos -alemdes, Titius e Bode, descobriram que as
distdncias, D, dos planetas ao Sol seguiam uma lel com a seguinte forma:

D, =0.4+0.3 * 2",

onde n possui os valores de -0 para Merctrio, 0 para Vénus, 1 para a Terra, 2 para
Marte e assim sucessivamente. O niumere 3 corresponde ao cinturfio ‘de asterdides entre

as Orbitas de Marte:e Jupiter.
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Ainda nfo existe uma explicagdo para essa relagdo. Assim, ndo se sabe se € uma simples
coincidéncia matemdtica ou se esta realmente ligada ao processo de formagio do

sistema solar.

Definindo uma elipse

Uma elipse € o conjunto de pontos cuja soma das distdncias, L, ¢ L, a dois

pontos fixes, F e F’, chamados focos, é uma constante.

L1 v L2 =vie.

3.5 A FORMAGAOQO DO SISTEMA SOLAR

O Universo conhecido ¢ basicamiente vazio. A matéria concentra-se em pequenas
regides. Isto &, o Universo possui uma certa estrutura: Exatamente como o homem nio
ocupa uniformemente toda a superficie terrestre, a matéria ndo se distribui igualmente
no Universoe. A matéria tende a se concentrar nas galaxias, como © homem tende a se
concentrar nas cidades.

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 moites

escutas de inverno. O Sol é apenas uma das milhdes de estrelas que existem na Via




Léctea. O planeta mais distante encontra-se muito mais perto que a estrela mais
‘proxima. Plutdio encontra-se a 4 horas-luz, enquanto que 2 estrela mais proxima estd a

mais de4 anos-luz,

Em galéaxias do tipo da nossa Via Léctea, que ¢ uma galixia espiral (veja-o que é uma
galdxia e como 530 no Capitulo 6), existem nuvens de matéria na regifio equatorial.
Essas nuvens néo sdo como as da nossa atmosfera, que séo basicamente compostas por
dgua, mas aglomerados de gds 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 urmna dessas nuvens.

A formagso do sistema solar a partir de uma nuvem de gés foi primeiramente proposta
por Kant e Laplace de modo independente. Apesar de outras teorias terem surgido, esta
‘é.ainda a teoria mais aceita sobre a formiac#io estelar e € corroborada por observagses de-

outras estrelas.

A composigdo quimica dessa.nuvem é 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 0% elementos mais leves nos COrpos celéstes - excecdo feita a alguns

planetas, entre eles a Terra.

‘Originalmente, o sistema solar deveria ser apenas uma imensa e densa nuvem de gis e
‘poeira (lembrem-se que poeira é matéria.no estado sé_li’do__)._ Em algum momento, €ssa
nuvem ¢omegou a se contrair devido a 'autogravidad"e'. O estopim de um processo desse’
tipo pode. ter sido .uma explosdo de -uma estrela chamada supernova (leia sobre
‘supernovas no Capitulo 4 sobre est-rclas)_. Essa explosdo fez com que o equilibrio
_gra_vitacional da nuvem acabasse, e assim comecasse a sua-contragio. Poderiamos dizer
‘que assim foi a concepgfio do sistema solar. O colapso gravitacional pode ter ocorrido-

naturalmente, também.
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Assim, o sistema solar em seu inicio, hd cerca de 5 bilhdes. de anos atréds, 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 nfio era uma estrela exatamente como ¢ hoje, com fusdo de energia
em seu interior. Os planetas também nfio existiam. Existia apenas uma concentragdo de
massa central e um disco de matéria em torno dela.-Er_I’quanto’ a concentracio de massa-
central evoluia para o que € o nosso Sol atualmente, o disco estruturava em anéis, mais
precisamente em 10 anéis. Essas anéis. iriam transformar-se nos planetas, Mas s
conhecemos 9 planetds. Onde esta o décimo anel? Um dos anéis nfio deu origem a um
planeta, mas continua até hoje como um anel. E o chamado cinturiio de asterdides, entre

as orbitas de Marte e Jupiter.

Como. urh anel de matéria em torno do Sol transforma-se em planeta? O ‘gés e pogita
presente messes anéis colidem e formam pequenos aglomerados de matéria, chamados
planetesimais. Esses planetesimais, por sua vez, também podem colidir € na colisdo
pode ocorter liberag#o de calor. Esse calor pode ser usado para derreter os planetesimais

¢ assim "gruda-los",

Do colapso inicial da nuvem até o inicio ‘da condensacio dos planetas o intervalo de
tempo deve ser da ordem de 10 millides de anos. Até que o Sol se torne uma estrela
transcorrem-se 50. milhdes de anos. Para chegar ao estagio final de um -sistema
planetdrio deve transcorter 1 bilhfio de anos. O sistema solar deve ter cerca de 5 bilhdes
de #nos de idade.

A teoria de formacio do sistema solar também nos fornece uma explicagdo para a
existéncia de dois grupos de planetas. Os planetas formaram-se.a partir da aglutinaggo
de corpos menores. Nessa época, as temperaturas nas regides préximas ao Sol, onde se
formaram os planetas iri'teri"or_es, eram altas o suficiente para que os elementos mais
leves nfo pudessem estar na forma sélida, e assim ndo poderiam se aglutinar para
formar corpos cada vez maiores. Isto é, s0 materiais p’es__a’d_cbs podériam permanecer

s6lidos e formar os planetesimais. J4 para distincias maiores, mesmo os elementos leves



poderiam estar sob foria solida e, por serertl mais abundantes, os planetas gigantes sio
formados basicamente por esses elementos.

‘Toda a teoria exposta acima estd de acordo com as caracteristicas gerais do sistema.
solar. Alguma delas sfo: (1) os planetds se encontram em um mesmo plano que é o
plano equatorial do Sol; (2) étbitas quase circulares; (3) grande parte das rotagSes sdo
progradas:

E interessante notar que mitito do que sabemos sobre a: formagdo do sistema solar
corroborado pelo que observamos no Universo. Existem regides onde ocorre
atualmente a formacio de estrelas, exatamente como aconteceu em nosso sistema solar.
Faga uma analogia ¢om os seres humanos. Em uma festa, um dos convivas é um jover
de 20 anos. Porém entre todos os convidados vocé pode encontrar bebés, criangas,
adolescentes, adultos e idosos, todos. 20 ‘mesmo tempo. Isto €, vocé pode encontrar

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

Edge-On roioplanetary Disk HST - WFPC2
Orion Nebula '

PHCIS-45¢ - ST Scl OPG - November 20, 1995.
M. J. McCaughrean {MPiA), C: B, C'Dell (Hice University), NASA

FIGURA 3.21 - UM DISCO PLANETARIO OBSERVADO NA REGIAO DE ORION.
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3.6 EXISTEM OUTROS SISTEMAS PLANETARIOS NO UNIVERSO?

Existe vida fora do p'laneta Terra? Dentro ‘do sistema solar existe a possibilidade de
sondas colherem material-de outros planetas ou satélites, que pode ser analisado com a
intengdo de descobrir indicios de vida. Por outro lado, os meteoritos podem trazer
material extraterrestre que em muitos casos é eonservado sem alteragfio e também se

constitui em amostras para a investigagfio de tragoés de vida.

Mas, como podemos investigar a existéncia de vida fora do sistema solar? A resposta
passa necessariamente pela detécgfio de outros sistemas planetdrios. Os tamanhbos dos
_plan‘etas sdo tipicamente muito menores que os das estrelas-e mais do que isso, eles séo
muito menos luminosos. Por serem fracos, pequenos e proximos da estrela, a sua
detecglio direta é longe de ser trivial. Existe, porém, uma maneira indireta. J4 vimos
que, em um sistema binario, 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 ‘translacZo- da ‘estrela. Essa técnica ja permitiu -a deteccio de alguns

planetas fora do sistema solar.
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4.1 INTRODUCAO

Vamos comegar o nosso estudo por uma inspecdio mais ou menos. superficial na.
“floresta” de estrelas que vemos nos céus. A primeira coisa que notamos € que elas sdo
fontes de luz muito mais fracas que o Sol, A segunda coisa € que suas cores .aparentes
880 varidveis, desde um branco aznlado da maioria, até o um -an‘lare'l.oaverrn_elhado-, um
‘pouco mais raro. Ha ainda um terceiro -aspecto, embora este j4 nfio seja muito ébvio a
olho nu: € que a-maioria das estrelas agrupam-se em pequenas. familias de. dois, trés ou
mais membros. Um bom exemplo disto € a estrela Alfa do Centauro, a estrela mais
préxima de nos, que na verdade é um sistema rriplo de estrelas. Qutro é o grupo de 7
‘estrelas que formam ‘as Pléiades, discutido mais adiante'. Na verdade quase mietade das
estrelas fazem parte de sistemas duplos, de :apenas dois membros, chamados estrelas
bindrias. A maioria destas estrelas duplas, embora vivam juntas, distam entre si varias
unidades astrondmicas (uma uhidade astrondmica, UA, € a distncias da Terra ao Sol;
veja o Cap. 1), movendo-se uma em torno da outra com periodos de varios anos.
Existem no entanto estrelas bindrias cuyja separagdo € muitor menor e que se
movimentam com periodos de apenas algumas horas! Estas-estrelas estfo tdo proximas
uma da outra que sio capazes de trocar entre si seu maierial envoltorio. Muitas vezes
‘esta troca ocorre de maneira um pouco violenta, e entio podem acontecer explosdes
locais que expulsam a matéria para longe do sistema. Em outros sistemas binérios, onde-
acontece que uma das componentes seja wma estrela muito compacta e denisa, o material
da companheira flui mais calmamente, formando um disco luminoso em torno da estrela
‘compacta.

A distaricia média que separa estrelas vizinhas (ignorando os sistemas bindrios) é de
cerca de 4 anos-luz. Esta distancia eqgiiivale a 253.000 unidades astrondmiicas ou a 27
milhdes de vezes o didmetro do Sol: o espago entre as estrelas é imenso, comparado

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

I Mus hdo conlunda estes grupos-estelarés-de que falamos aqui, com as constelagdes tradicionais. . Estas, na sua
‘grandissima maioria, ndo-passam de configuragdes. aparentes de-gstrelas, sem nenhuma relagio entre si (veja o Cap.

1.



42 A CORE O BRILHO DAS ESTRELAS

Assim como o Sol, as estrelas sdo bolas de gds muito quente que emiter sua radiacio
para o espago. Ha duas propriedades das estrelas que sfo de interesse imediato: a sua cor
€ o seu brilho. A cor de uma estrela é determinada pela femperatura em que se encontra
-a sua superficie? ; enquanto que o seu brilko ¢ determinado pela quantidade de luz que

ela irradia por segundo, através de toda a. sua superficie. Podemos comstruir um

diagramia de cor vérsus brilho das estrelas, como na Figura 4.1, onde cada ponto indica o
brilho € a cor de uma determinada estrela. Um diagrama deste tipo € conhecido como
diagrama de Hertzprung-Russel (HR).

‘O Sol tem uma cor intermedidria 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 c_omparévei"s_-.- Outiras estrelas sio bem maiores e vermelhas: so
as estrelas gigantes vermelhas, cuja temperatura na superficie ¢ da ordem de 3 000 K.
H4 ainda estrelas de cor branca e tamanho muito pequeno, quase tdo pequenas quanto a
Terra: séo -as estrelas ands brancas, que tem temperaturas superficiais da ordem de

10000 K..

O brilho* de uma estrela € a taxa com que a sua energia luminosa ¢ emitida. O brilho de
uma ‘estrela depende somente da sua temperatura superficial e da area total de suad
superficie. As estrelas gigantes vermelhas, de temperaturas jre_lativamente‘ baixas, tem
uma grande area superficial, por isso ‘sdo estrelas brilhantes, luminosas. A estrela
Betelgeuse, na constelagdo -de Orion, € um bom exemple de uma estrela gigante
vermelha. J& as ‘estreldas ands brancas tem altas temperaturas superficiais mas, por serem
muito ‘pequenas, tem dreas superficiais também muito pequenas e sio muito pouco

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

2’ Quanto mais quente for um objeto, mais azul serd a Tadiagio por el_é. emitida. Esta lci-da fisica foi gstabelecida
em 1898 por Wilkem Wien. Podemos vé-la em funcionamento. ehservando a cor dg chama de um fogéo de cozinha:
uma-chama bem azilada indica uma chama quente, enguante que uma chama mais avermelbada indica yma chama
‘mais {ria,

3 Para obter a temperatura em graus. Celsius (9C), subtraia 273 do valor em graus Kelvin: A temperatura da
superficie do Sol portanto € 5 527 9C.

4 Neste capitulo estaremos sempre faland¢ 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 4.1 nos desenhamos também as linhas tracejadas que in‘di‘cam o0s lugares onde
devem cair as estrelas de mesmo raio®: & facil ver qudo correto foi batizar de Super-

gigante uma estrela como Betelgeuse.
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FIGURA 4.1 - 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. £, 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 nés estamos interessados na quantidade total de radiagio® emitida por

segundo pela estrela. Uma parte desta radiagdo pode nem ser detectdvel pelos nossos

5 Medidos ¢om relagdo a6 raio do Sol: simbolizado por Rg {Rg = 696.000 Km)
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'oIhds;._Nejste -caso, no lugar de falar de brilho para a radiagfio total (visivel e invisivel),
falamhos da luminosidade da estrela. A luminosidade de wma estrela € a poténcia queé ela
é capaz de gerar no seu interior, ern geral através de reagSes nucleares de fusdo (ao
contrdrio dos reatores de energia do tipo dos instalados em Angra dos Reis, aonde as
reacdes nucleares séo de fissdo — adiante discutiremos isso). A luminosidade do Sol &
3,8%10%° Watts, valor que simbolizamos por Le. Para as outras estrelas, preferimos
medir suas luminosidades com referéncia 4 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 4.1, o britho das estrelas estd expresso em termos

da sua luminosidade, enquanto a cor estd em termos da sua temperatura ..s'upﬂﬁcial.
4.2.1 A SEQUENCIA PRINCIPAL DE ESTRELAS

Quando examinamos como se. distribuem os pontos correspondentes 4s estrelas no
diagrama H-R (Figura 4.1), algo notivel aparece: os pontos ndo se distribuem
aleatoriamente por todo o: diagrama. Ao contrario, eles tendem a se concentrar em
algumas -..regiﬁes definidas. A maioria das estrelas, incluindo ¢ nosso Sol, ficam numa
faixa que corre mais ou menos diagonalmente pelo diagrama. Esta faixa é denominada
Sequéncia Principal, e as estrelas que af se localizam s@o chamadas de estrelas da
Sequéncia Principal. Aqui, as estrelas mais vermelhas - mais frias superficialmente —~
sfo as menos luminosas, enquanto que as estrelas mais azuis - mais quentes - sfo 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_quenties
superficialmente. Ao contrérie, 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 fraco considerdvel de estrelas tem miassas entre 0,1vezes a 10

vezes a massa do-Sol’, mas a maior parte tern massas da ordem de 0.8 M, , ou pouco

6 Radiagiio eletromagnética ! Recorde das ligdes do capiiulo 2. 2 /= 'que vemos ¢ uma formd de radiagdo
eletromaghética; assim como o sio as ondas de radic ou 0s raios-X.

7 simbalizado.par Mg - Mg = 2x1033 gramas.



meror: s8o-as ands-vermelhas, muitas vezes encontradas como companheiras ;inv.isi'izeis-
de estrelas normais. Mas existem também algumas estrelas cujas massas podém chegar
até a 60 M. Essas estrelas sdo 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 s3o muito grandes: os seus raios variam
de 0,001 até 25 vezes o raio do Sol, no case 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 niicleos de hidrogénio em niicleos de hélio. Cerca de 80% da
massa destas estrelas estd 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
s80 mais brilhantes, devem passar um tempo mernor: come suz Juminosidade €
despmporcionahnen'te maior, -elas devem “queimar” seu hidrogénio mais rapidamente.

gue as estrelas com massa menor.

Quando o “combustivel” hidrogério 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 egstrelas gigantes vermelhas:
422 ACIMA DA SEQUENCIA PRINCIPAL

No diagrama H-R, acima da sequéncia principal, encontramos as. estrelas gigantes
vermelhas. Estas estrelas sdo esferas distendidas de gds — algumas vezes chegam a ser
maiotes que a 6rbita da Terra em torno do Sol - frias ¢ fuminosas. Embora a sua
temperatura superficial seja baixa, as suas dreas superficiais séo tdo grandes que fazem
com que elas tenham alt{ssimas luminosidades, de centenas a milhares de vezes
superiores a do Sol.

As. gigantes. vermelhas sfio estrelas que ja esgotaram hoa parte d& suas reservas de
hidrogénio: como, entdio, podem emitir tanta energia para serem assim luminosas ?
Estas estrelas deixaram a sequéncia principal € agora as suas regides centrais estdo se

contraindo, na busca de fontes alternativas de energia nuclear. Nesta contragdo, uma
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parte da energia potencial gravitacional contida na estrela & liberada. E esta energia que
prové a sua luminosidade: Mas isto somente por curtos periodos, até que outros
“combustiveis” ‘nucleares possam entfar em “igni¢do”. Adiante iremos rever estas

qu_est_c‘jes com maiores detalhes.
4.2.3 ABAIXO DA SEQUENCIA PRINCIPAL

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

temperaturas superficiais, ndo s80 muito luminosas.

As anfis-brancas s@io o ultimo estigio da evolucdio de muitas estrelas. Nesta fase a sua
luminosidade € unicamente devida 4 energia térmica ou seja, calor, ainda disponivel: a
estrela se esfria lentamente. Mais de' 10% das estrélas ria nossa vizinhanca so ands-
brancas, mas elas sdo muito dificeis de serem vistas, dada 4 sua fraca luminosidade..

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

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

A maijoria das estrelas t€m brilho praticamente constante no tempo. Ocotrem sempre
pequenas variag@es, erraticas. em geral imperceptiveis a olhe nu. Isto sem contar, €
claro, com a lenta — lentissima - variagio de briltio devido ao fato que as estrelas
evoluem, mudando lentamente de posi¢iio no diagrama HR. Mas isto sd’ seria notavel
em escalas de tempo de 10.000 -ou 100.000 anos ! Corntudo, em certas fases da vida
¢stelar a evolugdo pode muito mais répida ¢ entdo as variagBes de brilhos podem vir a
ser mesmo espetaculares. Mais adiante voltaremos a 15to.

Existe também umia minoria de estrelas cujo brilho varia periodicamente, aumentando e
'diminuindo em escalas de meses, dias oumesmo em escala de horas. Estas estrelas s@io
chamadas de estrelas varidveis. Na verdade, mais de 25% de todas as estrelas varidveis

ndo tem de fato o seu brilho:varidvel: sio ng realidade sistemas bindrios
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éclipsantes, nos quais a aparente variagio do brilho se deve ao fato de uma das estrelas

componentes eclipsar a outra, ao passar pela sua frente.

As estrelas varidveis “de fato” sdo estrelas que periodicamente se expandem e se
contraem, pulsando tanto em. brilho como em tamarho. Por isso sfo também
denominadas estrelas pulsantes. Uma importante classe de estrelas pulsantes sio as
estrelas conhecidas como' cefeidas. Sdo estrelas que se encontram acima da sequéncia
_p_rincipal’, com brilhos de 100 a 10 000 vezes o do Sol. Tém cores ligeiramente niais
avermelhadas que o Sol. Seus periodos de pulsac@io variam entre 3 a 50 dias, ¢-em cada
pulsac#io. seus brilhos podem variar de-até. 5 vezes em relagdo ao seu brilho médio. As
cefeidas sdo estrelas de massa maior que o Sol € que j& evoluiram além .do E:Stég;io. de
gigantes vermelhas. Elas oscilam porque assim podem. liberar mais- facilmente a

radiacdo aprisionada no seu intetior.

As ccfeidas sfo. também ir_np.ortantes porque podem ser usadas como indicadores de
distancia. Acontece que o periodo de pulsagio de-uma cefeida estd relacionado com o
seu brilho média: quanto maior este, maior serd o periodo. Entdo, se medirmos o
periodo- de uma cefeida, coisa relativamente fécil de fazer, poderemos calcular a sua
luminosidade. Comparando esta com o brilho aparente da estrela, podemos :calcular a
sua distincia, £ bom lémbrar que a medida de distéricias, sobretudo asmais 'longinquas',
¢ uma das tarefas mais dificeis na astronoria. Por causa disto, uma das missdes mais
importantes do telescopio espacial Hubble foi medir os periodos de estrelas cefeidas
pertencentes ‘as galdxias mais proximas de hés: assim, conseguiu-se medir a distancia

destas galdxias, coisa impossive] até entéo.

4.3 ‘O INTERIOR DAS ESTRELAS

43.1 ASESFERAS DE GAS QUENTE

As estrelas sdo enormes bolas de gas muito quente e de radiagfio eletromagnética, que.
irradiam energia no éspago interestelar. Esta energia, que ¢ emitida na superficie da

estrela, € produzida no seu interior mais profundo, sendo lentamente difundida por toda




a estrela até escapar pela sua superficie. Todos nés sabemos que o calor, isto é, a energia
térmica, sempre flui das re:g_i'ﬁ.e's quentes para as regides frias. Isto implica que .o centro
da estrela deve ser muito mais quente que a sua superficie. Na verdade, a temnperatura
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 4 massa da estrela: uma estrela de 60M
da sequéncia principal dever ter entdo uima temperatura central da ordem de 60XT,. oo
so = 900x10°K, quase 1 bilhdo de graus !
As estrelas sio bolas de gds quente auto-gravitantes : essa palavra significa que a estrela.
€ mantida coesa por causa da dcfo das forcas gravitacionais geradas por ela prpria, isto
¢, por sua prépria massa. Imagine um pedacinho da estréla a uma certa distincia do
centro da estrela: a forga de gravidade. produzida pelo resto da massa da estrela interior
a posicdo do nosso pedacinho. € que produz o seu peso, que o puxa em diregao ao centro
da estrela. O peso do nosso pedacinho tem que ser contrabalancado por uma outra forga,
senfio ele cairia em direcdo ao centro e, ‘como ¢le, o:restante da estrela, que assim iria
colapsar. Esta forca é exercida pela pressdo do gds quente que constitui o interior da
estrela®. Se, numa fantasia, fosse possivel “desligar” a pressio do gas no interior do Sol,

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

O balango entre a pressdo do gas (na verdade a diferenca, ou gradiente, de'pressfio) e a
gravitacdo ¢ facil de-ser entendido. Considere no interior-da estrela uma camada esférica
imaginaria, feita do gés contido entre as suas duas superficies, tal como na Figura 4.2,

Do lado da superficie interna da camada, a presséo do gas da estrela empurra a camada
para fora, enquanto que na superficie externa, o gés da estrela pressiona a camada para
dentro. Como a estrela esta em equilibrio, a camada nfo se move: séra o préprio peso da
‘camada que ira 'contrab‘alanq;ar -a-diféreng:a- entre as pressOes externa ¢ interna, de modo

'c_[ue:

& Além_db_ £as, '0 campo -de radiagio eletromagnética -iar_nhém_ eXEerce uma p_rc_ssﬁo que conf_ribuc'_si_gni'ﬁcat'ivameme
para.o equilibrie da estrela.
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Diferenca de pressdes = peso-da cam_ada'g

Esta expressdo é conhecida como equagdo de equilibrio hidrostdtico. A estrela pode ser
imaginada como constitiida por um grande ntimero de camadas esféricas concéntricas,
de modo que, 4 medida que vamos prosseguindo em diregfo ao centro, a presséo do gés
cresce ao passarmos de uma camada para outra. No centro, a pressdo atinge o seu valor
méximo. Nas. regides centrais das estrelas a pressdo do gds atinge valores
fantasticamente grandes: no centro do Sol ela é de 10" atm (100 bilhGes de
-atmosferas), o que equivaleria, na Terra, a uma coluna pesando 100 milhSes de

toneladas, cuja base fosse uma moedinha de 1 centavo!

Fressao externa

‘pressao interna - pressiec externa =
= diferenga de pressdes =
= peso da camnada

FIGURA 4.2

432 POR QUE AS TEMPERATURAS SAQ TAO ALTAS ?

A densidade média de massa do -Sol é cerca de 1,4 g/cm® (gramas por centimetro
cubico), isto €, 1,4 vezes a densidade da dgua. No entanto, a densidade no centro do Sol
¢ mais de 100 vezes maior, aproximadamerite 150 g_/Cm".'Nﬁo existe nada parecido no

mundo das substancias ‘solidas ou liquidas: nenhum sélido ou liquido pode existir a

9 Mais corretamente esta equagdo deveria ser escrita’assim: Pint*Aint- Pext*Aext = peso da camada, sendo Peyt e
Pint &5 pressoes externa ¢ interna respectiva ¢ Agxt € Ajpt.ds 4reas externa ¢ intema, respectivamiente, da camada.
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estas densidades, suportando as enormes pressSes que prevaleceriam. Na verdade, a.
‘Unica forma de matéria possivel no Sol (e nas estrelas em geral), € a forma gasosa, a

temperaturas extremamente altas.

A pressido de um gas € proporcional ao produto da sua témperatura pela sua densidade.
Resulta, entdo, que para termos altas pressdes necessitamos altas temperaturas. Esta é a.
razdo das altas temperaturas no interior das estrelas: a-necessidade de grandes- presses
que equilibrem a forga de gravidade produzida pela enorme quantidade. de massa que as’

estrelas contém.

Um gés a temperaturas de milhes-de graus nio se parece em nadd com aqueles que
estamos familiarizados (p. ex., a atmosfera em que vivemos). Os dtomos se movem a
altissimas velocidades; centenas de quilémetros por ség__un'do ' Quando eles colidem
uns com 0s outros — € isto- acontece com frequéncia nestes meios tio densos — a
interagdo € tio violenta que todos os elétrons sdo arrancados e os &tomos tornam-se
completamente ionizados. O géds entdo consiste, de fato, de nucleos atdmicos e elétrons
movendo-se independentemente. A radiacio. que ¢ produzida neste gas quente e denso €
constituida de raios X intensos, e ndo daquela radiagdo luminosa que escapa da
su_perﬂcie relativamente fria da estrela. No entanto, cada féton. de raios X do interior
estelar viaja em média somente cerca de 0,0001 ¢m; antes de seér capturado on desviado:

por algum-nucleo ou elétron do gés.

Isto explica porque as estrelas, ao contrario dos planetas, sdo intrinsecamente luminosas.
No seu interior elas sio extremamente quentes devido as altas pressdes necessarias para
contrabalangar a gravidade. Ea radiaciio produzida por este gis quen_f_e, lentamente
escapando em direcio A superficie, que é responsavel pela lwminosidade da estrela. As
reagdes nucleares gue 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
ultima- anélise, as estrelas sdo intrinsecamente luminosas por causa das enormes massas

que contém (e no por causa da energia nuclear produzida no seu interior).

10 ) A velocidade média das particulas de um gas varia: aproxzmadmnente com a raiz quadrada da suatemperatura
(mals eXataménte, com [T/ m, - onie nlp: ¢ a massa da paiticula). Na nossa atmosfera, a temperaturas de 270C =

300 K. as moldculas de: ox1gémo tem velocidades méd:as de aproximadatmente- 0 5 kim/s
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433 CONVECCAQ E ONDAS SONORAS NAS ESTRELAS

A radiagfio que é produzida originalmente nas regides centrais das estrelas estd sendo

‘constantemente. desviada, ou entdio absorvida e reemitida, pelas particulas (nacleos. +

elétrons) do gis'. Estes processos dificultam, ou-mesmo bloquéiam, o fluxo da radiagéo

em direg@o 4 superficie (como na Figura 4.3). Esta resisténcia ao fluxo da radiagéo €

chamada de opacidade. Quando a opacidade ¢ alta, como muitas vezes acontece, 0 gas

bloqueia a radiacio e entdio o transporte: de calor das regides de alta temperatura em
direcdo a superficie tem que ser feito por comveccdo: o gds se pde ém movimento
formando correntes ascendentes quentes € correntes descendentes frias, carregando para

cimad a energia térmica do interior. No Sol, as partes mais externas tem opacidade muito

alta, o que faz que a radiagio proveniente do interior.ndo consiga se difundir através.

delas. Em consequéncia as camadas mais externas do Sol, chamadas de envoltdiia,
entram num estado de convecgdio parecido com o de uma chaleira em ebuligio. E desta
forma que a energia, que havia sido transportada pela radiagdo até a base destas

camadas, ¢ 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 malores que 2M,, ndo tem envoltdrias convectivas: a opacidade ndo é tio
gr_andé assun, ea ".Il;adii_l_(;ﬁo pode se difundir até a superficie da -'estré_ia. Estas estrelas.
contudo possuem “carogos” convectivos, isto é ,uma regific em torno do seu centro,
onde ocorrem correnteS'de- conveccdo. Nessas estrelas a eriergia nuclear € produzida
numa regifio central muito pequena, de modo que o fluxo de energia af é muito grande e
a réﬂiaqﬁo‘,_ sozinka, nfio consegue dar conta do séu iransporte: 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 frovdes e sibilando agudos lamentos. Ninguém disse para a

estrela qual 6 tamanho & forma que deveria ter, gqual deveria ser a sua temperatura,

110 gas interior das estrélas & tAd quente que seus..4l0mOs encomtram-se fonizados, isto ¢ o seus elétrons

ercontram-se separados — livres — dos réspectives nitcleos.
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quanto deveria brilhar, ou como ela poderia compensar a energia que escapa
continuamente da sua superficie. S80 as ondas aciisticas que, percorrendo a estrela em
aproximadamente 1 hora, fazem com que as virias partes da estrela se comuniquem
‘umas com as outras, permitindo que ela encontré, a todo momento, o estado de
‘equilibrio mais apropriado e natural. A estrela se Tegjusta vibrando em varios. modos de
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 .apeénas pequenas distincias. N#o bastasse essa imensa
orquestracdo de sons, a estrela também funciona como um enorme alto-falante. Coto a
densidade de matéria decresce do centro para fora, as .ondas sonoras, 4 medida que se
propagam, aumentam de 'amplitudéf e, portanto, de intensidade: Desta forma, chega 2
superficie da estrela uma torrente de ondas sonoras amplificadas que, passando através
dela, acaba:se dissipando nas camadas atmosféricas da estrela. No caso do Sol, que tem
a sua enveltoria convectiva como fonte de ondas sonoras, o continuo. bombeamento de
energia através de ondas actisticas ajuda a-manter a coroa a temperaturas:- da ordem um
milhiio de graus Kelvin. A coroa solar; normalmeénte vista durante os eclipses, ¢ a
¢dmada mais alta da atmosfera da Sol: ela é tfo rarefeita que € incapaz de se livrar de
toda a energia que recebe na forma de radiagfic. Entdo, sua tnica saida é expandir-se e
expulsar o excesso de energia. Desta mareira a alta atmosfera do Sol parece €om um
gigantesco motor @ jato: o seu combustivel € o gs das camadas inferiores que, aquecido
pelas ondas actsticas, € expulso em alta velocidade. Este-fluxo de matéfia em eXpansdo
para fora do -Sol é o chamado vento solar, capaz de retirar do Sol alge como. 100
toneladas.de massa por segundo. Este fendmeno nio é exclusivo do Sol: outras estrelas
também tém séus ventos estelares, algumas vezes muito mais intensos que os do Sol —
ti0 mais intensos que podemos dizer que algumas estrelas estdo literalmente
desaparecendo, evaporando-se em escalas de tempo de ndo mais que alguns milhdes de

anos.
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radiagio que escapa da superfg:lie

Regifo central de.
produgaede energia nuclear superficie da astralz

FIGURA 4.3 - 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 ANGS

DEPOIS !

4.4 A GERACAQ DE ENERGIA NUCLEAR NAS ESTRELAS
As estrelas siio imensos reatores atdmicos 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 € gerada nas estrelas.
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4.4.1 0SNUCLEOS ATOMICOS

Os 4tomos se combinam entre si para formar as moléculas. As moléculas se mantém
coesas, gragas as forcas elétricas que resultam dos atomos. que as. compdem, ao
compartilharem ou ‘trocarém os seus elétrons mais externos. Estas forgas elétricas
moleculares ndo sdo muito fortes, quando comparadas com as forgas nucleares. Assim,
se fizermos um rearranjo dos dtomos numa molécula, ou se a quebrarmos, o resultado
sera uma liberagdo. relativamente pequena: de enefgia guimica. A energia quimica é a
forma' de energia mais utilizada pela humanidade; por exemplo queimando petréleo ou

carvao.

Todos os dtomos tm um pequeno nicleo, que ¢ carregado positivamente, rodeado por
uma nuvem-comparativamente grande de elétrons. O micleo propriamente ¢ constituido
por particulas conhecidas por micleons, que tanto podem ser prétons, que sdo carregados
positivamente, ou rneutrons, que ndo fém carga elétrica. Estes micleons sdo mantidos
coesos no niicleo, gragas a uma outra forga; que s6 ocorre entre niicleons, denominada
forca ou interagdo forte que ¢, comparativamente, muito mais forte do.que as forgas.
elétricas. Além disso, quando promovemes um rearranjo ou. a -quebra de um nugcleo,
podemos, dependendo do niicleo, ter uma liberagfio ouuma absorgfo de energia ruclear,

que ¢, em geral, milhdes de vezes maior que a energia quimica ordindria.

Imaginemos que dispomes de um reservatorio de ntcleons livres — prétons e neutrons -
0s {uais possamos combinar e juntar de diferentes maneiras, de modo a produzir os
elementos quimicos da tabela periddica %, Sempre que um nicleo- atémico, qualquer que
seja, f6r construido a partir dos seus niicleons individuais, ocorre uma liberacdo de-
energia. Isto ocorre porque os nicleons sempre se atraem entre si; através dd forga forte.
A ‘energia que ¢ liberada na formagio do nicleo a partir dos seus componentes

individuais € chamada de erergia de ligacdo do nicleo.

Todas as coisas sio coesas por algum tipo de energia de ligagdo. de algum tipo. Por

exemplo, uma pedra estd presa @ Terra através da forca de gravidade: a sua energia de

12 Alis, este era o sonho dos a]quimistas da_idad_e Média.
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ligagdo (4 Terra) é a quantidade de energia que seria liberada se a mesma pedra caisse na
Terra,vinda do espago. Neste caso, a forga de atragfio € a fora gravitacional. No caso
das: moléculas, a forca atrativa € a forga elétrica. Por outro lado, se quisermos
“desmontar” um objeto nos seus comporientes individuais, iremos precisar gastar

energia, numa quantidade exatamente igual & sua energia de ligacdo.

Seréd mais conveniente agora pensarmos na energia de ligagdo por nicleon, que €
calculada simplesmente dividindo a energia de ligagdo total do niicleo pelo nimero de
nucleons que ele dispde. A Figura 4.4 mostra como varia a energia de ligagdo por
niicleon dos elementos quimicos, em fun_c;éc)' do seu mtmero de massa, que € igual ao
seu numero total de ndcleons (simbolizado por A). Como se pode ver, ela primeiro
aumenta &até atingir o valor maximo, quando- A =56, o que comresponde zo nucleo do

Ferro, e depois diminui para os nii¢leos mais pesados, de nimero de massa maior.

2 Fusie —_— By 5-.,55_'30

Energia de ligagdo (unids. arbitrarias

11 Ferre
— | 4} 1 i -
20 0 Bl 10 180 240

Nitners de rmassa

FIGURA 4.4 - A CURVA DA ENERGIA DE LIGAGAO 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 niicleons livres, entdc teremos mais energia liberada

construindo 4 nucleons de Ferro do que construindo um tnico ndcleo do elemento
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quimico Radio, de niimero de massa A=224,
4.4.2 FUSAO OU FISSAOQ?

Na verdade, ¢ praticamente impossivel dispor de nicleons livres como nas experiéncias
imagindrias que fizemos na secgd0 anterior. Os prétons sdo ficeis de encontrar, pois eles
sdo os mucleos dos dtomos de Hidrogénio, o elemento mais abuindante do Universo. Mas
0s neutrons sdo 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 niicleos j existentes € a partir deles construir os
outros. Podemos juiita-los, e entio teremos um processo de fusdo nuclear, ou quebra-los
em ntcleos menores, no processo de fissdo nuclear. No entants, embora o objetivo dos
alquimistas fosse a transmutacfo.dos elementos, o_objctivo da estrela é obter energia
nuclear suficiente para compensar as suas perdas. Isto s6_pode ser realizado quando o
nticleo final tem energia de ligagdo maior que os micleos iniciais. Olhando para a Figura.
4.4, vemos que. para aumentar a erergia de ligag8o € necessério sempre caminhar em
direcdo a0 pico do Ferro. Assim, se estivermos a esquerda, isto é, se dispuzermos
unicamente de nucleos de elementos mais leves que o Ferro, obteremos energia pela

fusfo de niicleos leves em nticleos. mais pesados: € assim qie as estrelas obtém sua

energia nuclear. Por outro lado, se estivermos & direita, teremos energia pela fissfo de.

nticleos pesados em nicleos mais leves: esta é d maneira pela qual a Humanidade obtém

energia nos reatores nucleares.

As estrelas da sequéncia principal obtém sua energia pela fusdo de 4 niicleos de
Hidrogénio, 1sto €, 4 protons, formando 1 nitcleo de-Hélio. Todavia, a massa de-1 nucleo
de Hélio € cerca de 1% menor que a'soma das massas de 4 protons! Isto acontece porgue
a eniergia ¢ a massa séo equivalentes, de modo que a energia liberada no processo de
fusio equivale auma perda de massa, a-qual ¢ igual a uma pequena fracio da massa
original dos 4 prétons. Na verdade, qualquer forma de energia equivale a uma massa:
por exemplo, uma chaleira de dgua quando aquecida até o ponto de ebuligdo pesa um

bilionésimo de grama a mais do que quando a dgua esta fria, porque o calor é uma forma
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de ‘energia e porfanto tem massa”. Segundo a famosa férmula .de Einstein, a
equivaléncia da energia com a massa se expressa assim:

Energia = Massax 2
onde ¢ -simbo_'l'iza-' a velocidade da Iuz: Assim, poderi’amo‘s_, em principio, transformar I
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 Hidrogénioe a.
sua lenta transmutagdo em Hélio. A energia € produzida na regido central da estrela,
onde a temperatura e .a densidade s&o mais altas, ¢ entfo lentamente é transportada para
a sua superficie. Isto no leva & seguinte questio: Por que a energia ¢ liberada tdo
lentamente ? Por que as estrelas hdo explodem, liberando instantaneamente uma imensa

quantidade de energia nuclear?.
443 O EFEITO TUNEL

Ha dois fatorés que impedem que as reagdes de-fusdo dos ptétons sejam mais rapidas.
Uma delas & a chamada barreira coulombiana, que acontece porque os prétons tém
carga -de mesmo sinal e, portanto, se repelem. A repulsdo elétrica age com¢ uma

barreira; que ¢ por isso adjetivada como “coulombiana™"

. Quando dois prétons entram
em colisfo direta, a distincia minima que atingem antes de se repelirem depende:da
velocidade que tinham: quanto mais -r_a'_pidt)s mais proximo irfo estar antes de
comecarem. a se afastar. devido a repulsdo elétrica. Para atingir a distAncia minima.
necesséria para-iniciar a reago de fusdo, os protons necessitariam ter velocidades da
ordem de 10.000 km/s. No entanto, a velocidade média dos.prétons.no centro do Sol €
de apénas 500km/s e, na verdade, em todo o Sol 1o devemos encontrar nenhum préton

com velocidade tio alta! Como, entdio, € possivel que os lentos protons solares

13 ge'vocs decidir fazer estd medida, nic esquega de fechar hermeticamente a sua chaleira: qualquer molécula de
vapor d'dgua que escapar ird falsear ¢ resultado !

14 O nome vem da lei de Coulomb, que di aforga de atragao ou repulsdo que ocorre entre as-cargas eiétricas.
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ultrapassem a barreira coulombiana ? Isto acontece.gragas a um fendmeno denominado
efeito tunel, pelo qual existe efetivamente a possibilidade de que um proton atravesse
“incélume” uma barreira coulombiana, nio importando qual velocidade tenha. A
probabilidade que isto ocorra — cujo valqr'-de_pende da velocidade do préton. ~ pode ser
calculada a partir das regras da Mecdnica Qudnrica, a unica teoria fisica capaz de
descrever corretamente o mundo das particulas atdmicas e subatémicas. No centro do
Sol, levando em conta que-a velocidade média dos prétons € de 500km/s € que existem
prétons com velocidades maiores e menores que a média, a probabilidade de penetragéo
da barreira coulombiana € de aproximadamente 10"9':', quer dizer, uma chance de
penetragio, por efeito tinel, em 1 trilhdo "(31 0) de colisdes diretas entre dois prétons,
Considerando que no centro do Sol devem ocorrer aproximadamente: 107 colisdes diretas
por:segundo, ernitdo vé-se que, em média, a cada ségundo 1 préton é capaz de penetrar a

barreira coulombiana e encontrar-se face a face com outro préton. Mas isso ndo € tudo.
4.4.4 INTERACOES FRACAS

Existe am segundo obstaculo para aocorréncia da fusido. do Hélio: € o fato de que
neutrons livres sdo rarissimos na natureza. Aonde obté-los ? Na verdade podemos obté-
los fazendo uso da 4" forga da natureza, a c_ha_mada: intérdgao fraca. Através dela pode-se
obter a transmutagdo de um proton num neutron, ¢ que sempre acontece com-a emissio
de um pésitron (que ¢ um elétron de carga positiva e éa antiparticula do elétron normal,
negativo) e de¢ uma outra particula chamada neufrino, que tem massa nula e viaja a
- velocidade da luz "* Este processo de transmutacdio de protons chama-se decaimento
beta. O problema ¢ que o decaimento beta ¢ um processo muitissimo lento. E tdo 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 ¢ liberando energia a medida que um
deles se transforma num neutron ¢ ambos-se fransformam num nicleo 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 nlcleo de

15. Agredita-se que 4 massa do neutrine seja pula, mas seu-valor real ainda nao € bem.conhecido.
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Hélio-3 (2 prétons e 1 neutron) ¢ liberando ainda mais energia, Os nucleos de Helio-3
entdo. combinam-se rapidamente-entre si para formar um nticleo de Hélio-4, o nicleo

dos 4tomos de Hélio normalmente encontrados.

Esta sucessio de reagdes, nas quais 4 protons se combinam para formar um niicleo de
Hélio-4, ¢ conhecida como queima do hidrogénio ou ciclo p-p. e pode ser

esquematizada como abaixo:
préton + préton => D+ ¢" + néuttino.
H? +pr6ton => He’
He' + He' => He' + proton + préton

Onde D (ou H2 ) representa o-nicleo de Deutério; He® , o de Hélio-3; He, o de Hélio-4

e et o pésiironi

4.5 O NASCIMENTO DAS ESTRELAS

4.5.1 AS NUVENS INTERESTELARES: BERCARIO DAS ESTRELAS

A maioria das estrelas da nossa Galéxia foram formadas hd muito tempo. Apesar disso
muitas estielas s3o ainda jovens e novas estrelas também est_ﬁb_ se formando; como.
podemos observar na nebulosa de Orion, por exemplo. As novas estrélas nascem nas
g’randes- nuvens de gas € poeira - nuvens escuras - que :se espalham pelo meio
interestelar: Estas nuvens sio formadas por mais de 80% de Hidrogénio (na forma
molecular, H,), uns 18% de Hélio € umas “pitadinhas” - 1% a 2% - de elementos mais
pesados.

Estas nuvens, também chamadas nuvens moleculares, $80 1mensas: varias centenas de
parsecs, chegando a mil anos-luz. Elas contém g_r_ande'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 séis: Se
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todas elas fossem convertidas.em estrelas, a nossa Galaxia seria provavelmente uma das
mais brilhantes (¢ nés, na Terra, morrerfamos. torrados com a imensa radiagdo
‘proveniente das estrelas...

Felizmente, em condicdes normais, as nuvens moleculares nfo sfio: muito produfivas. A
maioria delas passa milhares de anos sem atividade alguma. Na Galaxia inteira nasceri
menos de uma dezena de estrelas por ano!

A maioria das. estrelas jovens da Galdxia encontram-se proximas de seus locais de
naseimento € ainda. estdo envolvidas pelos restos das nuvens que lhes deram origem.
Muitas. vezes vermos centenas de jovens estrelas reunidas em aglomeragSes, charnadas
de associagdes O,B! 7. Um exemplo so as Pléjades, mosirada na Figura 4.5 abaixo
(As Pléiades sdo também conhecidas entre nés cormo os 7 “estrelos” ou cyiuce, em
lingua tupi). Em casos como este, fica clare que as estrelas nasceram mais ou menos a0

mesmo tempo, de uma mesma nuvem interestelar.

FIGURA 4.5 - AS ESTRELAS DAS PLEIADES NASCERAM APROXIMADAMENTE HA 60
MILHOES DE ANOS ATRAS E AINDA ESTAO “VESTIDAS™ COM OS RESTOS DE SUA

NUVEM-MAE.

16 .uma particula “inimiga” :do-nosso familiar elétron, o " : guando. os dois s¢ encontram eles se auto-
aniquilam, produzindo radiagdo eletromagnética - radiagdio y

F7 As estrelas jovens de-massas muito mai'qres_.'que o Sol sio sempre quentes: estio situadas na parte superior-da
ramo da sequéncia principal do diggrama HR, Os astrdnomos classificam as estrelas mais quéntes come fipe O, em
seguida vern as.do tipo B. Na sequéncia de temperaturas temos 0s tipos 4, F, G, K e M, O'Sol. pela sua temperatira,
€ uma estrela tipo G . Confird isto na figura do diagrama HR apreseritada antes.
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4.5.2 POR QUE NASCEM AS ESTRELAS ?

As grandes nuvens moleculares geram- estrelas no seu intetior por causa de um
fendmeno conhecido como instabilidade gravitacional. Num ‘certo sentido, a
instabilidade gravitacional pode ser entendida como o inverso do equilibrio hidrostético
que prevalece nas estrelas. Naquele £aso, como vimos, O peso de uma camada é
equilibrado pela diferenga das presstes nos dois lados da camada. Se, por alguma razéo,
o peso da camada superar a diferenca de pressfes, teremios o inicio de um movimento
de contragio que. pode se transformar num colapso, isto €, todas as camadas se
precipitam em diregfo a um centro ao mesmo tempo. Forma-se um codgulo de gas mais
denso e quente no interior da ntvern: € a proto-estrela. A medida que a contragdo se
desenvolve, a temperatura interna do coé_gu’_lo_ aumenta até que, em algum momento, as
condigdes de densidade e temperatura tornam-se favordveis.ao inicio da fusdo do Hélio
e a consequente producfio de energia nuclear. Assim nascem as estrelas, As grandes
‘nuvens interesielares s&o muito frias, algd como 10 °K'a 100 °K , isto &, menos gie -200
°C | Poroutro lado elas sio também muito pouco densas: menos que 10'1’;- gr_amas;’cm“',
correspondente a algurnas' dezenas de atomos por _cnf_ Sendo assim tdo pouco densas,
elas facilmente ercontram o e'q__uilibrio hidrostdtico, apesar das baixissimas pressé‘e_s
internas Na verdade, nfio. € rarc encontrarmos nuvens moleculares em expansdo: quer
dizer, suas pressbes internas sdo maiores que as forgas de gravitagéio '* !

Como. podemos ver, a situagio das nuvens moleculares ndo € em rada propicia &
geracdo de estrelas no sew interior. Isto talvez explique a sua. baixa produtividade.
Como, entdo, nascem as estrelas ? Ocorre qué as nuvens sofretn tambérm a acHo de
outros fatores, extermos e internos a elas, capazes de comprimi-las localmente,
aurnentando a densidade local ¢ assim provocando instabilidades gravitacionais locais.
O principal fator extetno sdo os bragos espirais da Galdxia, que € o fator mais
importante, pois € ele gue da inicio d@o processo; o principal fator interno sdo as

explosdes das estrelas mais jovens. e maior massa (estas estrelas em explosdo séo as

13 Para 8¢ ter utna idéia do'quiio rarefeitas sdo estas nuvens, a densidade de particulas na atmosfera terrestre, a uma
altura de 50km. ¢ algo em torrio de 1016 dtomos por em3 , 160 trilhdes. de-vezes. supermr' Como. elas sao a0
rareféitas, sua opacidade ¢ praticamente nula {mas, entéio, por que sdo escuras )
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chamadas estrelas Supernovas), formadas no interior.da préopria nuvem e que fazem com
que-o processo de formagdo estelar se propague por toda a nuvem, como um incéndio

numa floresta seca.
4.53 A VIDA DAS PROTO-ESTRELAS

Assim, por causa da instabilidade gravitacional induzida por causas. externas ou
internas, a nuvem entra num processe de coagulaciio generalizado - é a_ﬁagme_nragc’fo da
nuvem. Como & nuvem normalmente tem movimentos interrios - uma turbuiéncia
interna- os codgulos, dlém da contragfio, apresentam também um. movimento de rotagio.
No inicio, os coagulos s80 mais ou menos esféricos. Mas, 4 medida que se contraem,
passam a girar cada vez mais rapidamente e, entio, lentamente comegam a se achatar,
tornando-se oblatos. A regido central, que tem que suportar o peso de todo o resto do
codgulo, acaba se contraindo mais rapidamente, tornando-se mais densa e quente: é o

carogo do codgulo.

Nas regides externas ao carogo, que vio se tornando progressivamente mais achatadas
por causa da rotagdo, 0. gids maniém-se moderadamente frio. Nesta regido parte dos
elementos mais pesados que o -Hidrog’énio-e‘ o Hélio comegam a-se combinar_,_._fhrmando.
microscopicos grios de poeira. Estes, & medida que colidem uns com os outros, acabam
se aglutinando em pequenas pedrinhas de rocha meteoritica ¢ gelo que'mais tarde daréio
origem a meteoroides e planetézimos e, mais adiante, formardo os planetas. Tal deve ter
sido o processo de formaciioc do nosso Sistema Solar e ‘assim deve ocorrer na maioria

das estrelas.

Enquanto isse, o carogo do nosso codgulo continua seu processo de contragdo, tornando-
se denso e quente e se aproximando do-estagio final. E a estrela primitiva, ainda envolta
por uma grande quantidade de gis e poeira. Neste momento ela descobre que
quéimando o Hidrogénie em Hélio tera acesso a um imenso reservatorio de energia. A
estrela entra entfio num estado convulsivo, a procura da melhor estrutura interna de
equilibrio capaz de ajustar a sua taxa de producéo de energia & energia que expulsa pela

stia superficie na forma de radiagfio: ela torna-se uma estrela varidvel irregular do tipe
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T-Tauri "°. Neste estado convulsivo, com profundas zonas de convecgio desde a
superficie, a estrela primitiva passa a produzir um intenso vento estelar que, ao final,
acaba por varrer de volta pata o meio interestelar tode o material que a envolvia (e

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

Quando, finalmente, encontra asua elhor estrutura interna a-estrela entra num estado
quiescente de queima do Hidrogénio em Hélio, o qual pode durar bilhGes de anos: agora

ela € uma estrela da sequéncia principal.

4.6 VIDA E MORTE DAS ESTRELAS

4.6.1 A ESTRELA ESGOTA O SEU RESERVATORIO DE 'HIDR_OG'E‘NI’O.

O que ird acontecer com uma estrela da s_equéncia pri'nci'_pa_l apds esgotarem todo. o seu
Hidrogénio central, dependera da massa que ela que ela tiver. De maneira geral, as
estrelas. evoluem tanto mais rapidamenfe quanto maior for a-sua massa. As estrelas. de
massa menor que o Sol, levam muito tempo para fazer isto, mais do que os 10 bilhdes
deanos, que € a idade da Galaxia. Sobre estas estrelas, s podemos tentar predizer o seu
future, ja que todas elas, mesmo as que nasceram nos primoérdios da vida da Galaxia,
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 comega a se mover, no diagrama HR, em direq;z'io a regifio das.
estrelas gigantes vermelhas. A regifio central agora € constituida quase que inteiramente
de Hélio e nio produz mais energia alguma. No entanto a estrela continua. irradiando
energia pela sua superficie. A maior parte desta energia estd acumulada na regifo

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

19 A estrela T Tauri, da constelagiio do Tourd, é uma estrela de variabilidade irregular que estd envolta numa densa
-fuvem de gis ¢ poeira. Acredita-se.que sejs uma estrela jovem, que estd ingressando-da sequéncia principal. Estrelas
em estdgio semelhantes sdo, por extensdo, nomeadas como sendo do fipe T-Tauri
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aumentando a sua temperatura e densidade e liberando energia gravitacional®, parte da

qual ir4 se¢ converter em calor no resto da estrela. Duas coisas entdio vio acontecer.

Primeiro, o Hidrogénio que est4 logo acima do carogo central de HéIi’o vai comiegar a
queimar. Forma-se uma camada de queima de Hidrogénio e esta queima ird
progre'ss'ivamente aumentar o tamanho e a massa do carego de Hélio. Segundo, a outra
parte da energia gravitacional liberf;lda_.,..além da energia nuclear produzida na camada de
queima do Hidrogénio, ird aquecer as partes externas. da estrela - a sua envolidria - a
qual cOme_g'aré.--a se expandir. A estrela aumenta o seu brilho e se torna, ‘de fato, uma

gigante vermelha..
'4.6.2 A VELHICE

A partit do momento que a-esirela deixa a séquéncia principal, € sinal que éla estd
entrando na sua “3* idade” . Ela tem, comparativamente, pouco tempo de vida. Ela
percebe, tardiamente, que @ vida na sequéncia principal éra por demais calma e
sedentéria e decide que terd, a0 menos; um final glorioso . Infelizmente, n&o lhe resta
muito combustivel nuclear. Agora tudo que pode fazer é tentar queimar o Hélio que
ainda ihe sobrou, e procedér a fuséio paulatina de todos 08 elementos, passo a passo, até
o Niquel e o Ferro. A cada passo, maiores densidades e temperaturas centrais sfo
requeridas e o restante do combustivel nuclear é queimado de forma cada vez mais

rapida.
4.6.3 GIGANTES VERMELHAS E ANAS BRANCAS

Vamos ¢omecar 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 o seu c¢arogo central até que a sua temperatura e densidade sejam

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

20 Como liberar erergia gravnacmnal 7 Um cxpenmenm simples: amarre uma corda num peso ¢ deixe-o pendurado
entre os dedos da sua mEo. Agora afrouxe as maos, deixando o peso cair de forma que a corda deslize- entre os seus
dedos. Eles vio esquentar; este calor-produzido. & resuitado:da conversio da’ energia’ ‘gravitacional liberada.ao cair o
pese (cuidado pdra ndo se queimar n,



acontece, a gigante vermelha continua a aumentar o seu. britho. No diagrama HR ela
segue uma trajetdria praticamente vertical. A ignicdo do Hélio: ocomr¢ quando 2
temperatura central chega acs 100 milhdes de graus (10°°K). Ela acontece de repente: é
o chamado flash do-Heélio. O carogo central se expande subitamente e a luminosidade da
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 envoltérias, deixando expostos seus catogos brithantes.
Quando o Hélio central é esgotado acaba a producgfo de energia nuclear ¢ o carogo 'se
contrai ‘até. se tornar uma and branca. Neste ponto a estreld € constitnida por uma
envoltdria dc material ejetado, chamada nebulosa planetdria e, mais ou menos no centro
da nebulosa, uma est_reI'a and branca, de ‘tamanhio comparavel ao da Terra, esfriando

lentamente (cf. Figura 4.6).

@-A-nglo-ﬂustrali's:n_ Obsexﬁze:tér}?'_ AAT ].5

FIGURA 4.6 - NEBULOSA PLANETARIA. ESTA £ 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 ird se tornar uma and branca.

Apenas uma luz pilida ird brilhar no nosso gelado planeta, por varios bilhdes de anos.




4.6.4 ASSUPERNOVAS

Vamos, agora, considerar o caso das gstrelas de maiores magsas, ‘situadas na parte

superior da sequéncia principal. Elas rapidamente liquidam com o seu reservatério
central de Hidrogénio e deixam a sequéncia principal em poucas dezenas de milhes de
anos. Entdo, elas se tornam gigantes vermelhas monstruosamente grandes (chamadas.de
Super-Gigantes vermelhas), com o carogo ‘de Hélio rodeado por uma camada onde
queima o Hidrogénio. A medida que o carogo se contrai, o Hélio comega a queimar,
transformando-se em Carbono e Oxigénio: Logo-a estrela passa a ter 1im carogo inerte
de Carbono e Oxigénio, rodeado por uma camada de queima de Hélio, que por sua vez é
rodeada por uma camada de- queima de Hidrogénio. Passando o estigio de gigante
vermelha, a estrela toma-se ainda mais luminosa, sofrendo agora de episodios de
pulsagdo e de ejegdo de gas a altas velocidades. Neste estigio, estas estrelas sio por

vezes denominadas: estrelas Wolf-Rayet.

O carogo inerte de Carbono e Oxigénio passa-entdio a se contrair nia busca de novas
fontes de energia nuclear. Quando a temperatura central atinge-a casa dos 3 bilhdes de
graus e a densidade se.aproxima dos milhSes de gramas/cm®, o Carbono ¢ o Oxigénio
passam a queimar progressivamente em Neonio, Magnésio, Silicio, Fésforo, Enxofre, e
assim por diante, até o Nigue] e o0 Ferro. No entanto, a energia nuclear liberada por esta
multitude de reagdes é 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 radiagdio eletromagnética. Hordas de neutrinos, produzidos nas proprias reagdes
nucleares, e também pelo gis que se encontra a altissimas temperaturas, propagam-se
pela estrela livrernente, sem nentiuma interagio com a matéria. A luminosidade em
meutrinos produzidos no interior do carogo aumenta tanto que chega a exceder a
luminosidade da estrela na forma de radiagdio. Chegado este ponto, a Unicd reserva de
energia que sobra para a estrela é sua energia gravitacional. Para compensar as perdas
cada vez maiores de energia, o caro¢o tem que -contrair cada vez mais rapido. A

densidade e temperaturas centrais vdo aos pincaros e ai acontéce -0 pior: o carogo
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comega a perder mais energia porque passa a produzir os elementos mais pesados. que o

Ferro (reveja a Figura 4.4 para entender porque).

A estrela estd, agora, a uns poucos segundos de sua morte. As densidades sfo tdo altas
que os neutrinos ja ndo conseguem escapar facilmente, Eles transportam energia do
carogo para a envoltdria que se aquece cada vez miais, até a0 ponto €m que reacdes
© nucleares comegam a ocorrer no proprio manto estelar. O carogo em contragdo livre
colapsa inteiramente, provocando a fissdo de todos os elementos pesados, que se
desintegrarn de volta em mvicleos de Hélio. O vento de neutrinos se intensifica e se torna
uma onda de choque que varre o manto estelar, explodindo no espago. Nos ltimos
momentos do caro¢o em -i:mplosﬁo; os proprios ntcleos de Hélio sdio desintegrados em
prétons e neutrons: agora, toda a energia que a estrela irradiou durante os bilhdes de
anos -que ‘esteve na sequéncia p'ri'ncipal deve ser imediatamente devolvida. O carogo
encontra esta energia através de um colapso ainda mais catastrofico. Os elétrons séo
esprethidos contra os prétons e, jintos, transmutam-se .em neutronszl’_ O carogo
colapsado, desvestido do seu manto explodido, emerge agora como uma estrela de
neutrons girando rapidamente. Esta explosfio titdnica, causada pela energia liberada na
implosdo do carogo e pela explosiio do manto, resulta numa Supernova: por um curio
periodo de teripo ela torna-se tio brilhante quanto todas as estrelas da Galaxia brilhando
juritas. Se uma Supernova ocorresse a uma distdncia equivalente a Alfa Centauro, ela

britharia nos céus da Terra tanto quanto o Sol.

21 Esta reacdo ¢ chamada decaimento beta-inverso, porque é ¢ inverso do 'deca_i'mcnto beta discutido anterjormente
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Phofe trom Hale SmTelescope plales by David Malin

FIGURA 4.7 = A NEBULOSA DO CARANGUEJO NA CONSTELACAO DO TOURO E UMA
DAS FONTES MAIS INTENSAS EM ONDAS DE RADIO E TAMBEM EM RA10S-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 FOl REGISTRADA (A OLHO NU E PURANTE

O P1A !!}) PELOS CHINESE E TAMBEM PELOS INDIOS NORTE-AMERICANOS.

4.6.5 ESTRELAS DE NEUTRONS E BURACOS NEGROS

Uma estrela de neutrorns tem um raio pouco maior que 10km & densidade perto dos 1000
trilhdes de gramas/cm’. Uma gotinha de matéria neutrénica pesaria na Terra milhoes de
toneladas. Uma estrela de neutrons possui campos magnéticos de 10'? gauss - 1im trilhdo
de Vezes mais intenso que ¢ campo magnético da Terra - € comega sua vida girando
rapidamente, a centenas de voltas por segundo. Ela é um pulsar.

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

pulsando cada vez mais lentamente, o pulsar ifradia a sua energia rotacional.
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As estrelas de neutrons nunca tém massas maiotes que 3 massas solares. Isto acontece
porque a matéria neutrdnica nfio ¢ capaz de suportar forgas gravitacionais produzidas
por massas maiores que este valor. Por isso a implosgio dos carogos centrais das estrelas
de grande massa nein sempte resiltam em estrelas de neutrons. Se sua massa for maior
que este valor critico, a implosio continua até. produzir um buraco negro. Néo iremos
discutir estes obj’étos. 30 intrigantes, apenas comentar que eles possuem campos
gravitacionals extremamente intensos. O espago-tempo 'ne seu entorno €
completamente encurvado. e, embora a matéria- possa ser atraida por ele, dele nunca

podera escapar.
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POR HIDROGENIO NEUTRO, E USADA PARA MAPEAR 0OS BRACOS ESPIRAIS DA Via

LACTEA. ... o ; . —— reener. 3=23

FIGURA 5.4 - PARTE CENTRAL DO AGLOMERADO DE VIRGEM. AS DUAS GALAXIAS
ELIPTICAS GIGANTES NO CENTRO E:EMBAIXO DA FIGURA SAO, RESPECTIVAMENTE,

'M84 £ M86 (FONTE: SHU, PAG. 340)usucrrirarmrsssssssssssessissnisnsnisssssssisssss recernanes 524

FIGURA 5.5 - NEGATIVO DA FOTO DE MESSIER 101, UMA GALAXIA ESPIRAL DO TIFO
Scl; QUE VEM SENDO UM OBJETO IMPORTANTE NO DEBATE SOBRE AS ESCal.AS DE

DISTANCIA DO UNIVERSO (FONTE: SHU, PAG. 268). ——._ s -}
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FIGURA 5.6 - DIAGRAMA DE HUBBLE PARA A CLASSIFICACAC DE GALAXIAS

'REGULARES (FONTE: SHU, PAG. 294).., _ w526
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FIGURA 5.10 - MAPA EM RADIO DE CIGNUS A, UMA RADIOFONTE CLASSICA. A
IMAGEM CENTRAL (NA FORMA DE UMA PEQUENA BORBOLETA) REPRESENTA A REGIAQ
EMISSORA NO OPTICO. AS DUAS ESTRUTURAS SIMETRICAS EM RELACAQ AO CENTRO
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5.1 INTRODUCAO

Nas ultimas décadas temos percebido um aumento rdpido no conhecimento sobre &
nossa vizinhanga césmica e, com as observagdes de objetos mais € mais distantes, a
fronteira do Universo parece ter sido empurrada para 0s confins do tempo. Somos a
:prime.i'ra geracio de seres humanos capazes de perceber os grandes detalhes da Histéria
Césmica, das origens do Universo até o desfile das galaxias pelos céus. Nosso futuro
serda moldado pelo entendimento do Universo do qual fazemos parte. Nesse capitulo
-apresentaremos’ um breve resumo da Histéria da Astronomia/Cosmologia, 0s.
constituintes do Universo em éscalas maiores do que as vistas at¢ agora (0 Sistema
Solar), as idéias relativas as suas origens ¢ evolugio, os fendmenos em grande escala
que observamos ne Univetso, uma descrigio do modele cosmologico padrdo e um

pequeno ensaio sobre o future do Universo.
5.1.1 UMA PERSPECTIVA HISTORICA

As. origens de uma visdo cosmolégica do Universo, no inicio da civilizagio humana,
estio diretamente ligadas aos conceitos miticos que povoaram as religies dos poves
antigos. Como as fronteiras do “mundo conhecido™ eram muito d'esconhecidas_, cada
civilizagdo. adequava sew “universo” ao mundo terreno, Sol, Lua e planetas. Essa
dssociacdo tinha raizes numa necessidade de organizar o “Cosmos™ e, de alguma forma,
explicar 4 origem do l'ugar" onde o Homem vivia. Ao falar da Hist6ria da Cosmologia, a
associagfio de- corpos errantes no céu com divindades nos remete diretamente ao
conceito de magia, que hoje pode ser vista comoe. uma forma de sintetizar o mundo
natural e seu relacionamento com ¢ Homem. Nessa época 0 Homem vivia num mundo
de relacionamentos ‘e afinidades, cuja pretensa manipulagio era feita pelos Magos, com
o objetivo de compreender ¢ dominar as-forgas da natureza. Nesse. se_ntidd_, enquanto
“experimentaddr de técnicas mégicas?", o mago pode ser considerado como ©

antepassado do cientista e, por que ndo?, do -astrdnomo, uma vez que muitas das.



crencas m_égicas: envolyiam rituais em que a necessidade de se prever ou aproveitar os
ciclos celestes era premente. As crengas inconstantes do Homem a respeito do céu e o

desenvolvimento



RS e

teléscopio por Galileu e com a descoberta das Leis de Kepler. A partir desses trés
marcos ¢ das descobertas cientificas de Newton (séc. 'XVII), a Astronomia tomou ares
de ciéncia e comegon a evoluir de forma quantitativa e qualitativa.

Entretanto, a nogao 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 discutir a formagdo,

estrutira em grande escala e composicéo do Universo.
51.2 OQUE E COSMOLOGIA?

A Cosmologia é a ciéricia que estuda a origem, estrutura ¢ evolugfio do Universo e €
uma ciéncia multidisciplinar. Seu objetivo é entender como o Universo_se formou, por
que ele tem a forma que hoje vemos ¢ qual sera o-seu destino no futuro. As principais
férramentas. utilizadas para esse entendimento vém da Fisica, Matematica e da
Astronomia. Da Fisica vem as leis que descrevem fendmenos fisicos nos laboratorios da
Terra e, aop verificarmos que elas descrevem fendmenos semelhantes em lugares
distantes do Universo, podemos reafirmar seu cardter universal.. De certa maneira, um
cosmdlogo utiliza o Universo como um imenso laboratério. A Mateméatica nos da a
linguagem utilizada para registrar os processos observados e que. permitem uma
descricdo precisa dos fendmenos astrondmicos. Da astiononiia utilizamos as técnicas de
observacio do céu, medigdo do tempo e determinagdo das escalas de distincia
envolvidas. Observagdes astrondmicas-de objetos’ e fendmenos distantes so- utilizadas
pelos cosmoldgos fia montagem do quebra-cabegas que € entender o Universo, Podeémos.
ainda incluir, no rol das ferramentas, a Quimica e a Filosofia. A primeira € importarte
no estudo da composi¢do da matéria no meio interestelar ¢ a segunda fornece o
arcabougo que insere a Cosmologia na hietarquia do pensamento humano. Nosso
conhecimento de Fisica, associado s observagdes astrondmicas; sugere que o Universo
em gue vivemos deve ter uma idade aproximada entre 10.e 15 bilhdes de anos; indica
também que praticamente desconhecemos de que tipo de matéria ele é formado e, ainda,

que ndo se sabe muito. sobre sua  geometria.
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Ha quase 70 anos sabemos que o Universo estd se expandindo e gue galdxias ¢ grandes.
estruturas (combinagbes de aglomerados de galaxias, com centenas de milhdes de-anos
luz de tamanho) distantes de nds se afastam com uma velocidade que € tante maior
quanto mais- distante elas se encontrarem de nds. Esse movimento: é chamado de
“velocidade de recessdo das galaxias” ou “Recessio de Hubble”. Nossos “vizinhos
cOsmicos” mais 'prbximos-_ possuem um movimento peculiar combinado a recessio,
apareﬁtando_ estar, muitas vezes, se.aproximando de nds. A explicagdo desse paradoxo é
que nos e-eles estamos na mesma regifo. de expansdo, de modo que a combinagdo das
velocidades de recessdo e peculiar (a velocidade prépria do "vizinho") faz com que ele
parega estar s¢ aproximando de nos, embora esteja também em expansio como todo o
resto do’ Universo. A partir desses dados, os cosmélogos calcularam que o Universo

deve ter sido criado num passado distante, por volta de 10 a 15 bilhdes de anos.

Nos seus primeiros instantes. o Universo devia parecer uma mistura homogénea de
radiagfio e matéria, ambos num estado extremamente denso e'quente. A medida que ele
se-expandia, a temperatura dessa radiagdo abaixou €, num dado momento, permitiu que
a imensa maioria dos atomos de hidrogénio e hélio existentes no Universo se
formassem. Esse processo é conhecido como a nucleossintese primordial. A matéria
gerada nesse processo é conhecida como matéria baridnica: Outros tipos de’ particulas:
conhecidas, como os neutrinos e particulas hi_p_otéticas (resultados de diversas teorias de

fisica de particulas) si0 normalmente chamadas de "matéria escura”.

Apesar das observagoes. de galdxias distantes acontecerem desde o século passado, a
corrida para 0 que hoje se convencionou chamar de :“COSmdlog_ia ‘Experimental™
comegou com a descoberta da Radiagio Cosmica de Fundo em Microondas (RCE), feita
por Arno Penzias ¢ Robert Wilson em 1965, ¢ da sua associagdo com o estado
primordial denso e gquente ‘mencionado no pardgrafo arterior. A combinagic da
Recessio de Hubble com a Nucleossintese Primordial € a descoberta da RCF constitui o
que se costuma chamar de “suporte:observacional” do Modelo Cosmolégico Padréio, ou

Modelo do BIG BANG, que serd o assunio da Segéo 5.4.
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5.1.3 QUAIS PROBLEMAS A COSMOLOGIA SE PROPOE A RESOLVER?

Ao observar o céu, o homem pode “definir” o tamanho do seu Universo em fung¢fo das
limitacdes dos instrumentos disponiveis ou do tamanho da regido acessivel a seus olhos.
Isso ndo quer dizer que ndo existam feiidmenos além das regides que conseguimos ver.
Nosso universo tem as fronteiras tecnolégicas (que serfio superadas 4 medida que
instrumentos mais potentes forem sendo criados) e as barreiras impostas pelas leis
fisicas. Nesse .caso estamos limitados pelas velocidades com que a radiagdo

eletromagnética (que pode ser luz, ondas de radio, raios X) se propaga.

Assim, é facil estender o raciocinio ¢ imaginar que existem fendmenos astrondmicos
que ja a_contecéram, mas cuja informacdo, o sinal eletromagnético (na forma de ondas
de radio, por exemplo) ainda nfio chegou até noés porque a fonte encontra-s¢ muito
distante da Terra. Além da questio da distincia existe-o problema de que a atmosfera da
Terra absorve a radia¢do eletromagnética iricidente em quase todos os comprimentos de
onda: do espectro eletromagnético. As tnijcas “janelas” visiveis d‘o_-s‘olo sdo a visivel e a

faixa em rddio (Figura 5.1).
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FIGURA 5.1 - ESPECTRO DA RADIACAO ELETROMAGNETICA, DE RAIOS GAMA ATE
ONDAS LONGAS DE RADIO, NA FAIXA INFERIOR DA FIGURA, AS REGIOES DE
ABSORCAO DE RADIACAQ ESTAO MARCADAS EM CINZA. NA REGIAO DE CORTE DO
INFRAVERMELHO, VARIAS BANDAS AINDA SAQ VISIVEIS DO.SOLO (ENTRE 10°¢ E-l__ﬂ"'
CM) A FAIXA SUPERIOR MOSTRA AS FAIXAS DE RADIAGCAO ACESSIVEIS A

OBSERVACOES A BORDO DE SATELITES OU FOGUETES; ACIMA DA ATMOSFERA.

5-17



Estudando a radiacdo eletromagnética que essas fontes emitem, podemos estimar a
distincia a que elas se encontram, mapear o Universo e encontrar respostas para muitas
das perguntas--‘ﬁmdamentais formuladas pelo Homem desde que comegou a olhar para o
céu.. Em ultima instincia, sempre estaremos questionando nossas origens: quem
somos? De onde viemos? Para onde vamos? Contudo, parte da motivagio para o estudo.
da Cosmologia vem do aparecimento de questdes mais recentes, relacionadas. com. o

-dc_seniz_olvimento. da Ciéncia em geral, tais como: -
®Como o Universo foi formado e como ¢le terminard?
@0 que ¢ a matéria escura e qual o seu papel na cena cosmologica?
#Como as estruturas de matéria em grande escala se formaram?
‘e (Qual 0 tamanho ¢ a geometria do Universo?
e que se pode aprender sobre a fisica estudando o BIG BANG?
® A Fisica ¢ a Cosmologia oferecem uma descrigio aceitével da criacio?

A pesquisa fundamental em Cosmologia envolve técnicas. e instrumentacio
extremamente sofisticadas, muitas vezes desenvolvida especificamente para este
tipo de pesquisa. Parte da miotivagfo para se desenvolver os supercomputadores vem
da necessidade de se usar processadores mais- e mais poderosos para simular a
formagdo e evolugéo das primeiras galdxias. Além disso, certas condigdes fisicas no
Cosmos si0 extremas e jamais poderfio ser conseguidas na Terra, de modo que a
Cosmologia associa-se a Fisica para utilizar o Universo como um grande
laboratério. Finalmente, o -apel'o intelectual e o conhecimento.das perspectivas sobre
‘0 Universo em que. vivemos podem servir até como fator de orientacdio ética,
direcionando as idéias do Homem e fornecendo pardmetros para orientar escolhas
que podem definir o futuro da nossa espécie. Nesse sentido, a Fisica, a Astronomia e
a Cosmologia nfio geram conhecimento :'su_pérﬂuo ¢ irrelevante — sua importincia ¢

vital.



5.2 GALAXIAS: NOSSA VIZINHANGA COSMICA

Numa noite escura e longe das luzes da cidade, vemos que, independente-de que regido.
na Tetra estivermos, € notavel a existéncia de uma faixa concentrada de estrelas que
cruza o céu. Essa faixa é chamada de Via Lactea: a Galéxia onde nosso Sistema Solar
‘estd localizado. A forma mais simples de perceber qiie a Via Lictea é uma galdxia
espiral é observar a emisséio rddio ao longo do plano; a faixa de estrelas que vemos no
céu € o plano da Galaxia. Veja um esbogo da sua estrutura nas Figuras 5.2 e 5.3 . Ela
possui a forma de uma espiral, sobre a qual falareémos nessa Se¢fo e € constituida dé um
-disco com um nicleo (a regido do plano) e. um halo com a forma de uma esfera que

envolve o disco.
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FIGURA 5.2 - ESTRUTURA DA NOSSA GALAXIA, COM O DISCO.REPRESENTADQ EM
PRETO E A PARTE DO HALO COBERTA PELOS AGLOMERADOS GLOBULARES. A
DISTANCIA DO SISTEMA SOLAR AQ CENTRO DA GALAXIA ESTA MARCADA NA

PARTE SUPERIOR DA FIGURA.
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A porgéo da Via Léctea observada a olho nu corresponde-a uma regifio bastante limitada
de toda a Galaxia. Ela é uma regifio centrada no Sistema Solar, com raio de

aproximadamente 13000 anos-luz (cerca -de 4000 parsecs).
52.1 AESTRUTURA DA NOSSA GALAXIA

Semente podemos ver a olho nu a faixa de estrelas que constituem o disco da Galaxia,
mas -existem outros dois componentes tfio importantes quanto as estrelas: o gés
interestelar ¢ a poeira. Vamos entdio discutir qual é a forma da nossa Galaxia. Conforme
mencionamos, podemos.entender a forma da Galaxia se pensarmos num disco com um
bojo no centro; envolvido. por um halo esférico. O didmetro desse disco, estimado
através das medidas-de hidrogénio através do plano, ¢ da ordem de 100000 anos luz. A
espessura do disco & muito menor, da ordem de 2000 anos luz. O nosso Sistema Solar

encontra-se a cerca de 30000 anos luz do centro da Galdxia, num dos bragos espirais.

Como visto no capitule 4, ao. observarmos as estrelas notamos que @ imensa maioria
delas se distribui ao. longe da seqiiéncia principal no diagrama HR. Tipicamente, as
‘estrelas podem. ser divididas em.‘dois grupos: tipo I, que caracteriza as estrelas mais
Jovens € com composigdo quimica mais heterogénea (formadas de hidrogénio, hélio e
uma fracio de elemenios mais pesados que os dois), e tipo- Il, as mais antigas, com
composigio quimica mais homogénea (praticamente sé hidrogénio e hélio), semelhante
a da nuvem-mie qué deu origem a Galaxia. As estrelas mais jovens acabam, pela
estrutura dos bragos espirais e gravidade local, concentrando-se em regiGes proximas do
plano. As estrelas mais antigas estdo principalmente localizadas em aglomerados
globulares, espathados pelo halo.

Essa concentracdo. de estrelas em aglomerados € normal e observada na nossa € em
oltras galdxias. Ag’ldmcrado's estelares sdo extremamente importantes no- eéstudo da
evgliugdo estelar € galactica. Objetos formados em agiomerados possuem tipicamente a
mesma composi¢do quimica, a mesma idade e estdo situados aproximadamante. Y

mesma distAncia de nos, Entéio, estudar as estrelds em aglomerados no$ permite. ver



objetos em estagios evolutivos ‘diferentes, mas que foram formados a partir daquelas

mesmas condices iniciais. Classificamos os aglomerados em abertos e globulares.

Aglomerados abertos estdo ‘concentrados no dis¢o e contém, em média, 100 objetos,
quase que s6 do tipo I. Eles sio um grupo esparso, cujas componentes estio

ligeiramente ligadas pela gravidade. Exemplos classicos de aglomerados abertos s&o as

Plgiades ¢ as Hiades (na constelagio de Touro). J& os aglomerados -giobulares,_

mencionados no pardgrafo anterior; sio fortemente ligados pela gravidade, possuem
uma forma esférica bem definida (com raio da ordem de uns 100 anos Iuz) e contém

cerca-de 100000 estrelas. A maioria das estrelas componentes sio-do tipo 11.

‘Vamos olhar agora-para os outros componentes das galaxias: as nuvens de gas & poeira.

As nuvens de gés interestelar sdo uma espécie de residuo do processo de formagao das

estrelas, conforme discutido no capitulo 4. Regides espalhadas pela nuvem se
condensam e ddo origem &s estrelas; o gas que resta ap6s o processo. de formagdo
continua espalhado entre as estrelas e “confinado™ ali pela forga da gravidade. A
existéncia de.nuvens ao longo do plano da Galaxia e em seus bragos €. responsavel pelo
obscurecimento (absorgdo da luz émitida pelas estrelas mais distantes) ao longo do
plano, Particulas de poeira cosmica sdo também responsaveis pelo obscurecimento ao
longo do plano Galactico na fzixa dptica. O tamanho dos grios de poeira é da ordem de

alglins milésimaos de milimetros e emitem principalmente radiacgo infravermelha. Essa

emissdo € uma forma de reprocessamento-da luz visivel, absorvida pelos gréos, utilizada

para aquécé-los e depois retransmitida.no infravermelho.

O astrénomo Robert Trumpler mostrou, em meados da década de 30, que poeira e gis
eram responsiveis pelo obscurecimento do plano Galactico. Vemos uma grande
quaritidade de estrelas. espalhadas pelo plano, mas néo conseguimos ver outras galaxids

através dele exatamente por essa razéio. Ao olhar para fora do plano, vemos menos

estrelas e mais galaxias distantes. Trumpler mostrou que a luz emitida pelas estrelas &

reduzida pela metade a ¢ada 3000 anos luz (ver a definigiio de ano-luz no Capitulo 4)
percorridos ao longo do plano galdctico. Assim a radiacdo eletromagnética emitida do

ceniro da. Galdxia c_h‘cg_a_'até nés (localizados a 30000 anos luz do centro) com uma
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- intensidade (1/2)""9, ou:seja, aproximadamente 0,001 vezes a intensidade inicial, devido
& absor¢Ho pelas nuvens de gés e poeira. Como estudar entiio o outro lado da Galéxia?
Como sabemos que ela tem 4 forma de uma espiral, com bragos ao redor de um niicleo?
Como mapeamos essa estrutura de “disco + halo”, mencionada no comeco dessa Segdo?
E simples! Nio nos baseamos na luz visivel pata.fazer esse mapéamento, mas no estudo
da emissdo ridio ¢ infravermelho. Esses.comprimentos de-onda sdo pouco absorvidos e
'po_cler_ﬁos_ entdo tracar o contorno da Galéxia usando medidas nos diferentes bragos.

espirais (Figura 5.3).

5.2.2. .AS FORMAS CONHECIDAS; ESPIRAIS, ELIPTICAS E
TRREGULARES

A maior parte: das galaxias possui caracterfsticas que permitem classificd-las como
espirais ou elipticas. Galaxias elipticas possuem uma aparéncia oval e algumas sfo
quase esféricas, Elas: apresentam nueleos brilhantes com regides externas mais ténues e
n#do possuem uma borda claramente definida. Tipicamente guase ndo.contém gas ou
poeira, a matéria prima que permite a formagéo continua de estrelas. Em conseqiiéncia,
galaxias elipticas sfo formadas, em grande maioria, por estrelas dé populagdo II

(velhas).

A faixa de'massa e tamanho das galdxias elipticas é grande, cobrindo desde ands (pouco
malores que um aglomerado globular) até raras gigantes (como M87) e supergigantes,
com mi}l vezes a massa da nossa galdxia e cerca de 500000 anos luz de didmetro. A
maioria das galaxias (mais de '60%"_) ¢ eliptica, ein grande parte 'gal_éxiaS' ands. Na
classificagio de galxias, as elipticas sfo identificas pela letra E seguida de um niimero

que-define os diversos tipos de elipticas:
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FIGURA 5.3 « EMISSAO DE RADIO NO COMFRIMENTO DE ONDA DE 21 CM,
‘PRODUZIDA POR HIDROGENIO NEUTRO, E USAPA PARA MAPEAR OS BRACOS.

ESPIRAIS DA ViA LACTEA.

Galéxias espirais, como a nossa, tém discos com nicleos e-halos dificeis de serem vistos.
principalmente-p(jr causa do britho do nicleo € do disco. Como o disco e os bragos
espirais sdo constituidos de estrelas de populagdio I, jovens, e contém. bastante gis e
poeira, especialmente nos bragos, elas possuem ‘uma taxa alta de formagio de estrelas,
que explica esse brilho. O halo é constituido de uma populagdo de estrelas tipo II. Os
bracos espirais estdio enrolados.em tomo do niicleo, dando n3o.mais do que uma volta
a0 seu redor. As palaxias espirais formam duas seqliéncias separadas: as espirais
barradas (Sb) e as espirais normais (S). Espirais normais so subdivididas em Sa
(micleos grandes; pequenos bragos enrolados), Sb (mtcleos menores; bragos menos:
enrolados) e Sc (niicleos bem pequenos; bragos quase “desacoplados” do niicieo). Cerca
de um ter¢o das galdxias espirais observadas sdo barradas € sua subclassificacio é a

mesma: SBa, SBb e SBec. A razdo da existéncia da barra ainda ndo é bem entendida
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pelos astrénomos. O intervalo de massa das espirais ¢ bem menor que o notado nas.

elipticas, variando entre 100 e algumas centenas de bilhdes devezes a massa do Sol.

FIGURA 5.4 - PARTE CENTRAL DO AGLOMERADO DE VIRGEM: AS DUAS GALAXIAS
ELiPTICAS GIGANTES NO CENTRO E EMBAIXO DA FIGURA SAO, RESPECTIVAMENTE,
M84 £ M86 (FONTE: SHU, PAG. 340).

As Figuras 5.4 e 5.5 niostram fotos de galaxias elipticas e espirais. Nota-se claramente a
diferenca em suas estruturas. Enfretanto, ndio se tem uma idéia clara do porqué da
existéncia dos bracos espirais, ou melhor, da forma espiral. O dilema dos bragos (como
se formaram? Por que nfic se enrolam ao redor do nicleo da galdxia?) vem sendo
estudado desde o inicio do século e a sugestio mais aceitavel, dada pelo astronemo
sueco Bertil Lindblad e aper-fei{;_oada'.'pelo ‘matematico americano. C.C. Lin, é que os
bragos das galaxias espirais sdo “cristas” de uma onda de de'n_sidade que se propagam do
redor do centro da galaxia. Cada periodo dessa onda ¢ da ordem de algumas dezenas de
milhdés de anos. Coincidentemente, esse € o tempo de vida das estrelas tipo O e B
presentes nos bragos das-espirais. A teoria das ondas de densidade sugere que & energia

transferida pela onda & capaz de “iniciar a igniclio™ das estrelas de grande massa



(de-uma forma ainda nfo entendida claramente) e, ao final de suas vidas, a onda esta
também acabando de passar por aquela regio, de modo que; em seguida, €la voltard “as
escuras” e a onda ird iniciar o processo de formacgio estelar em outra parte da galaxia,

seguindo a onda de densidade.

FIGURA 5.5 - NEGATIVO DA FOTO DE MESSIER 101, UMA GALAXIA ESPIRAL DO
TIPO'SCI, QUE VEM SENDO UM OBJETO IMPORTANTE NO DEBATE SOBRE AS
ESCaLAS DE DISTANCIA DO UNIVERSO (FONTE: SHU, PAG. 268).

Edwin Hubble classificou os varios tipos_de_g_aléxias em um diagrama semelhante a um
diapasio, onde.as elipt:icas formam um grupo em um dos lados do diapasio e as espirais
sdo divididas no “garfo” (Figura 3.6). A classificagiio ¢ baseada nha aparéncia das
galdxias. Na jun_gﬁo dos trés bragos, Hubble colocou o tipo S0, que € bastante estranho-e
combina propriedades de ambos os tipos. Elas tem a forma € o disco das espirais, mas
ndo tem gés e poeira que permitem a forrmagéo de estrelas. A velocidade de rotagio e a
quantidade de poeira crescem das elipticas para as. espirais. Apesar dessas diferengas,
ndo existe nenhuma evidéncia que um tipo de galaxia evolui para o outro.
Provavelmente as caracteristicas que mencionamos aqui -sfo todas determinadas nos

instantés de formagiio d¢ cada uma ou por umia colisfio, 1io caso das galéxias elipticas.




FIGURA 5.6 - DIAGRAMA DE HUBBLE PARA A CLASSIFICACAO DE GALAXIAS

REGULARES (FONTE: SHU, PAG. 294).

Uma pequena percentagem de galdxias estudadas ndo. se encaixa nas classificagbes
acima, sendo. ento denominadas irregulares (Irr). Nossas vizinhas ‘mais proximas, a

Pequena e a Grande Nuvem de Magalhdes sdo exemplos tipicos de galaxias irregulares.

Existem ainda galaxias compactas ¢ extremamente brilhantes € densas descobertas por
Fritz Zwicky e, ainda, outras que apresentam formas distorcidas ¢ estranhas. Em alguns
cdsos essas formas podem ser cxplifca‘das por interagio com algum objeto proximo
(galéxias vizinhas), mas-em cutros a causa da distorgio &, simplesmente, desconhecida.

Pode-se ver exemplos de todos os tipos de galaxias na Figura 5.7,
523 A FORMACAO DAS GALAXIAS
As galaxias devem ter sido criadas ha bilhdes de-anos atras. Tanto quarto sabemos,

todas elas possuem estrelas de populagdo- tipo II, logo sua idade deve ser de, pelo

:menos, uns 3-ou 10 bilhdes de anos, que ¢ a idade tipica das estrelas de populagdo IL O
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Universo hoje ¢ muite. velho. para formar novas galéxias, porque o gas espalhado entre
as galdxias e aglomerados possul uma densidade muito baixa para formar novas
estruturas. A densidade média de uma galaxia é da ordem de um 4tomo por centimetro
clibico. Essa seria a densidade se todas as estrelas fossem dissolvidas ¢ espathadas
uniformemente pelo volume da galaxia.

Embora extremarnente baixa para os nossos padrdes (a densidade do nosso corpo € de 1
_g'.cm'z-’:,_ ou 1x10* 4tomos. por centimetro clibico), essa densidade ainda é cerca de um
milh#io de vezes maior do que a densidade média do Universo hoje (cerca de 10*° g.om’
"3_).__:E-ntretanfo, guando 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
milhoes de anos, sua derisidade era cerca de urn milhfo de vezes maior de. que hoje (um
atomo de hidrogénio por centimetro cubico) e as galdxias ainda estavam em processo de

formagdo.
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FIGURA 5.7 - EXEMPLOS (DE CIMA PARA BAIXO NO SENTIDO HORARIO) A)
GALAXIA ELiPTICA, B) GALAXIA ESPIRAL ORDINARIA, C) GALAXIA ESPIRAL

BARRADA E D) GALAXIA IRREGULAR.

Basicamente, a teoria de formagio e evolugdo das galaxias envolve uma participagiio
importante da for¢a 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

primeéiros minutos). Inicialmente, essas nuvens s¢ expandiam junto com a
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expansdo do proprio universo; depois de um certo tempo, a atragdo gravitacional de uma
regifo um pouco mais densa dentro da nuvem fez com. que ela se expandisse mais
lentamente. Finalmente, ap6s algins mithdes de anos, ao inves de continuar a. exp‘ansﬁo,
anuvem comegou a se contrair e a separagio entre diferentes nuvens foi aumentando. A.

Figura 5.8 mostra como esse processo provavelmente ocorreu.

Ndv'eme;n-expans'én' \){;
e
‘_i—_( //\/-iﬁ“\\\

1.
v

s

S
N
-Galdixia espiral -}—-/
i

FIGURA 5.8 - DE CIMA PARA BAIXO, VEMOS UMA NUVEM DE GAS EM EXPANSAQ;
NO CENTRO A NUVEM COMECA A COLAPSAR 5080 EFEITO.DA MATERIA
CONCENTRADA NO SEU INTERIOR. EMBAIX0, ESTRELAS DE POPULACAQ II SAO
FORMADAS NO NUCLEQ. AS REGIOES EXTERNAS DO GLOBO CAEM PARA O CENTRO
E CRIAM UM DISCO DE GAS EM ROTACAO ONDE ESTRELAS DE POPULACAO ' TRAO,

FUTURAMENTE, SE FORMAR.
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A maioria das galdxias aparentam ser entidades independentes, interagido umas com &s
outras devido a forga gravitacional. Isso € uma “ilusdo” causada pela impossibilidade de
telescodpios observarem a enorme quantidade de gas existente entre as galxias. Uma
enorme quantidade de géds .parece existir em todos os -aglomerados de galdxias e sua
presenca ¢ notada devido & emissdo de raios X, que ocorre quando o gis & acelerado
pelo campo gravitacional das galdxias. Durante o processo evolutivo, colisGes dos mais
divers;os tipos devem acontecer entre galaxias, algumas bastante draméticas;_
especialmente quando galaxias espirais estfio envolvidas. Grupos e aglomerados
certamente sdo afetados pela forga gravitacional dos outros componentes €, muitas
vezes, ocorre a fusfio- de duas galdxias para formar uma galdxia gigante ou, quando o
evento ¢ muito violento, uma ond'a-de choque pode romper a estrutura estavel e destruir

as galaxias envolvidas na colisio.
5.2.4 RADIOGALAXIAS E QUASARES

O inicio da observagio 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 I Guerra
Mundial, radiotelescopios comegaram a ser construidos na Inglaterra e Austrilia e hoje,
grande parte-da pesquisa feita sobre o Universo distante é possivel porque a emissdo em
radio é capaz de viajar grandes distincias sem sofrernenhum tipo de absor¢#o no meio

intergalactico.

‘Centenas de radiofontes foram descobertas nos tltimos 50 anos e a grande maioria delas
foi associada a um objeto também visivel no Sptico. Assim, Taurus A (a fonte mais
intensa observada .na constelagdo de Touro) foi associada & nebulosa do Caranguejo;
uma fuvem de gas produzida por uma explosido de supernova em 1054 DC. Cignus A
(ou 3C 405) foi identificada com uma galdxia gigante a cerca de UM BILHAO de
anos luz. A maijor parte das fontes de' radio muito intensas também visiveis no
6pti'co- séo g__alé’xias e emitem milhGes de vezes mais energia em riddio que a nossa
galdxia. Elas emitem mais energia em radio do que na faixa visivel e, normalmente, sdo

galaxias elipticas giganies, em geral os .objetos mais brilhantes dos aglomerados
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de galdxias. O mecanismo responsével por essa enormie gefacio de energia € chamado
de emissio sincrotron. As ondas de rédio sdo emitidas por elétrons livres que se movem
numa trajetéria espiral em tomo de campos magnéticos nessas radiofontes. Os ei'étron_s
possuem energias muito grandes, mas, paradoxalmente, os campos magnéticos que os
aprisionam sdo muito mais fracos que 0 campo magnético terrestre.

A Figura 5.9 mostra um mapa de emisséo sincrotron de todo o céu, com destaque para o
plano. da nossa Galéxia, feito na freqiiéncia de 408 MHz. Esse mapa, feito por Haslam ¢
colaboradores, ¢ famoso por ter sido montado a p_artir da combinacio de medidas em
diversos telescdpios ao longo de 15 anos. A maior parie da emisso concentra-se no
plano da. Via Lactea (que tem a forma de uma “corcova”) e um bom nimero de
radiofontes individuais dentro e fora da Galaxia aparecem também na figura.
Atualmente, com o0s modernos. radiote_lescépios_, & 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 & emissdo de radio. localiza-se
principalmente nas extremidades dessa estrutura, em .regides que chamamos de
componentes extensas (Figura 5.10). Elas encontram-se separadas por centenas de
milhares de anos luz e a radiogaldxia situa-se entre ambas as componentes.
Freqlientemente a regifio central € também uma radiofonte que também contém duas
componentes emissoras separadas tipicamente por somente algumas centenas de anos
luz. Dividimes entdio as radiofontes em extensa (as estruturas externas) e compactas (as

regides na propria radiogalaxia).
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FIGURA 5.9 ~ MAPA DE EMISSAO SINCROTRON FEITO POR HASLAM E
COLABORADORES. A FREQUENCIA DE OBSERVACAO £ 408 MHZ E O PLANO DA
GALAXIA E A FAIXA INTENSA, NA FORMA DE CORCOVA, SITUADA AO LONGO DO

MAPA.

Os quasares foram inicialmente identificados como radiofontes fracas e, postériormerite,
como estrelas estranhas na nossa prépria Galaxia que eram fortes emissoras de rddio. 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 posico original no
Iaboratorio de cerca de 16%, na dirego de comprimerntos de onda mais longos. Em
outras palavras, o comprimento de onda medido apresentava um desvio para o vermelho.
(_Ou “redshift”) de 16%: isso significava que ¢le estava se afastando. de nés com uma
velocidade de 16/100 da velocidade da luz. Nota-se, na Figura 5.11, a diferenga entre as
posi¢Bes das linhas o espectro de diversas galdxias distantes e as posi¢Oes das linhas H
e K do cdlcio, deslocadas em fungdo da distdncia. Por hora, € interessante comentar que
um desvio para o vermelho de 0,16 corresponde, grdsseiramente, 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 contragio 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.
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FIGURA 5.10 - MAPA EM RADIO DE CIGNUS A, UMA RADIOFONTE CLASSICA. A
IMAGEM CENTRAL (NA FORMA DE UMA PEQUENA BO‘RB‘OLETA}) REPRESENTA A
REGIAQ EMISSORA NO OPTICO. AS DUAS ESTRUTURAS SIMETRICAS EM RELACAO
AQ CENTRO:SA0 0S CHAMADOS LOBOS EMISSORES E EMITEM UMA ENORME
QUANTIDADE DE ENERGIA NA FAIXA DE RADIO. O TAMANHO TiPICO DESSAS

ESTRUTURAS EM RADIO E.DA ORD_EM-_'DE_ALGU'NS MILHOES DE ANOS-LUZ.

Mas o0 ‘que s30 os quasares? Ainda nfio se tem uma resposta satisfatoria para essa
pergunta... a resposta mais aceita (mas absolutamente nfo unfnime) ¢ que eles séo
objetos semelthantes a galdxias, mas localizados-a distAncias MUITO maiores. E, para-
-aparecerem no céu com o aspecto de estrelas fracas, mas sitiados a distAncias 180
grandes, sua taxa de geragio de energia deve ser fenomenal! Além disso, os quasares
apresentam uma variagdo, as vezes regular, na emissio de radiagio que é notivel em
alguns poucos dias (ne Optico) ou mesro horas (em raios X) de observagio. Como a
variabilidade na emissdio de um objeto ndo pode acoptecer num tempo menor do que a
luz leva para se propagar de um lade a outro desse mesmo objeto, a variagdo- na

luminosidade emitida nos d4 uma estimativa do tamanho dele.
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FIGURA 5.11 - RELACAO REDSHIFT X DISTANCIA PARA DIVERSAS FONTES
EXTRAGALACTICAS. AS FLECHAS A DIREITA INDICAM O DESLOCAMENTO DAS

LINHAS H E K DO cALCI10 (CORTESIA DO OBSERVATORIO PALOMARY).

Observagdes de quasares na faixa de raios X e uma interpretagio cosmolédgica
(associada 4 idade e & distancia que tais objetos se encontram) sugerem que o nucleo de
um. quasar deve ter o tamanho aproximado do nosso sistema solar (o intervalo de
tamanho estimado € de um dia-luz a uma semana-luz), mas emitindo ima energia cerca.
de 10 trilhdes. de vezes maior que a do Sol. E mnatural, po_rtanto, que essa hipotese ngo
seja um consenso entre astrdnomos, devido a sua despropor¢io..

Os quasares sdo bastante semelhantes &s radiogaldxias e também podem ter
componentes compactas ou extensas. Na verdade, nem sempre 6s astrdnomos
conseguem distinguir perfeilamente ‘entre um quasar e o nucleo brilhante de uma
radiogalaxia. Possivelmente quasares € nicleos de radiogalaxias so. o0 mesmo. objeto,

que se conmiporta de forma diferente ao longo de sua evolugéo.

5.34



Ainda ndo se sabe também qual é o mecanismio que alimenta essa producdo fenomenal

de. energia. Parece ser consenso que a transformacgfo de energia gravitacional em

energia luminosa é o meécanismo alimentador, mas isso pode ocorrer de diversas

maneiras. Hipdteses como contragiio do gas que sobrou apds ¢ processo de formagio da

galaxia, estrelas supermassivas girando a enormes velocidades e pessuinde um campo

‘magnético intenso (conhecidas comeo spinars) ou mesmo buracos negros- gigantescos no

nicles de uma galdxia vém sendo levantadas por astrénomos nas ultimas décadas. A

hipétese do buraco negro central € a mais aceita atualmente ¢ justificaria, 40 mesmo

tempo, 0 tamanho compacto da fonte e sua intensa produgdo de energia, uma vez que

um buraco negro com um bilhfio de vezes a massa do Sol € capaz de gerar, durante a sua
vida, uma energia ‘equivalente a' 100 rnilhdes de vezes essa mesma massa. Ela p‘ode
inclusive explicar o porque de um quasar ser uma fonte de ondas de radio, utilizando a
hipétese de que o gés sugado para dentro do buraco negro pode, devido ao movimento
espiralado semelhante ao da 4gua correndo para dentro de-um ralo de pia, atuar como
um dinamo e produzir feixes de paiticulas que seriam ejetados em direges opostas.

Esses feixes ativariam as regides extensas mencionadas no comego dessa Segao.

A Tabela 5.1 contém uma lista.de diversos objetos.que, embora sejam tainbém galdxias,

foram classificadas separadamente em fungdo de algumas caracteristicas peculiares;

- menciohadas na segunda coluna da Tabela. A Figura 5.12 mostra uma imagem do

quasar 3C 273 no-6ptico e em radio.
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FIGURA 5.12 - IMAGEM A £ESQUERDA: QUASAR 3C 273, OBSERVADO NO OPTICO.
OBSERVE O JATO FRACO DE MATERIA SAINDO DA FONTE (PARTE INFERIOR DIREITA
DA IMAGEM). A DIREITA, A MESMA FONTE MEDIDA EM RADIQ, MOSTRANDO O
NUCLEO (ACIMA A ESQUERDA DA TMAGEM) E O FORTE JATO, COM.O FORMATO DE
UM TACO DE BEISEBOL.

Segundo Fred Hoyle, um famoso astrénomo britdnico, o entendimentc de porqué.
existem diferentes tipos de galdxjas e como elas se formaram ¢é um dos problemas mais
importantes que existem hoje em astronomia. As propriedades das estrelas individuais
que formam as galdxias & assunto abordado pela astrofisica ¢ astronomia, enquanio o
féenémeno da formagfo das galéxias toca a drea da cosmologia. Pode-se dizer que o
estudo das galxias cria uma ponte entre a astronomia e astrofisica convencional de um

lado ea cosmologia do outro.
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TABELA 5.1 - DIVERSOS TIPOS DE GALAXIAS ATIVAS E SUAS CARACTERISTICAS

PRINCIPAIS.

GALAXIAS ATIVAS

Seyferts. Galixias éspirais com ndcleo brilhante. Observagfio do' niicleo mostra linhas de

emisso e emissdo em radio

Galaxias N' Galaxias elipticas com niicleo brilhante. Algumas sfo radiofontes.

‘Objetos BL Lacertae | Provavelimente. galéxias elipticas com. niéieo muito brilhante. -Observagdo do
niicleo mostra uma emissio continua sem nenhuma particularidade e polarizacdo

bastarte varidvel..

Q8Os Objetos Guase estélares semelhantes aos -quasares, mas que nido apresentam a
emissdo na faixa de radio caracteristica daqueles.. Apresenta também desvios para

¢-vermelho bastante grandes.

5.3 A ESCALA DE DISTANCIA COSMOLOGICA

Todo o estudo da astronomia depende, fundamentalmente, de se conhecer a que
distincia se encontra o objeto estudado para, a partir dai, se.determinar o seu brilho
intrinseco ¢ estudar as propriedades da radiagdo eletromagnética que chega até noés.
Histoficamente, os modelos cosmolégicos concebidos pelo Homem enyolyiam a Terra,
a Lua, o Sol, alguns planetas e as estrelas distantes e, desde o tempo da civilizagfio
grega tem-se feito determinacbes do tamanho da Tema e das distéricias Terra-Sol e
Terra-Lua. O aparecimento dos telescopios, no 'séc. XVII, s6 veio aumentar &
necessidade de sé¢ “mapear a estrada césmica”, comegando com a nossa vizinhanca mais.
proxima.

A idéia, acredita-se que inicialmente: formulada por Emanuel Kant (1724-1804), 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 expansio do Universo, no
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‘séc. XX, acentuou- esse problema. Os astrdnomos resolveram, entfio, sistematizar as
maneiras de determinar as distincias até esses objetos, para poder realizar o
“mapedmento césmico”. Nessa Segdic vamos. estabelecer as bases para a afirmativa,
feita na Segfio 5.1.2, que diz que quanto major a distdncia que um objeto se encontra de
nds; maior a velocidade com que ele se afasta. A pergunta que vamos responder nessa

Sec¢fio € como 08 astrébnomos medem as distdncias aos objetos extragalécticos.

Conforme comentado nos capitulos anteriores, medidas de paralaxe sfo utilizadas para
estimar as distincias a estrelas proximas. Entretanto, os erros nessas medidas limitam o
uso das paralaxes a distdncias inferiores a cerca de 100 anos-luz. Objetos como Cefeidas
¢ estrelas novas podem ser usadas para medir distdncias.na nossa (Galaxia e até galaxias
préximas. Eles possuem caracteristicas bastante marcantes (tais.como a intensidade do
brilho ou a variabilidade reguldr) que permitém sua identificagio em outra _galéi'ia. A
comparagio € 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
distdncia entre fonte € o observador, € possivel estimar a distdncia até objetos mais
distantes.

Os métodos 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 indivi_dua'is'.-'naS'. galaxias. Para atingir distdncias maiores € necessario utilizar
outros calibradores padriio, cujo brilho e/ou tamanho- angular intrinsecos conhecidos
podem ser comparados ao britho ¢ tamanho: de objetos semelhantes, mas localizados a.
distancias maiores. Naturalmente, o truque nesse processo & ter certeza que escolhemos
urh critério adequado para reconhecer que observamos$ o mesmo tipo de objeto visto na
nossa vizinhanga. A Tabela 5.2 apresenta uma lista do que chamamos de "indicadores

de distincia", ou seja, uma lista de calibradores padrio em fungfo da distincia.
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TABELA 5.2 - METODOS DE MEDIDAS DE DISTANCIA AS ESTRELAS.

OBJETO

METODO

Estrelas proximas

‘Paralaxe trigonométrica

Aglomerado aberto (Hiades)

‘Método de velocidade dos-aglomerados de estrelas

Aglomerados abertos diversos

Ajuste da seqiiéncia principal s Hiades

Cefeidas Classicas Relagio periodo-luminosidade calibrado a partir
das Cefeidas em aglomierados abertos
Estrelas RR Lirae: ‘Métodos estatisticos de calibragdo da luminosidade.

Aglomerados globulares

‘Estrelas RR Lirae como calibradores padréo

Cefeidas tipo II

Relagio periodo-luminosidade calibrade a pattir

das Cefeidas em aglomerados globulares

Com .0 “mapeamento da estrada césmica™ até algumas centenas de milhdes de anos-luz

da Terra, uma nova questio aparece claramente aos astrénomos: por gque existein

algumas escalas de aglutinagdio preferenciais no Universo? Em outras palavras, por: que

o Universo segiie uma hierarquia de distribui¢do de matéria, mas somente até um certo

ponto?

53.1 HIERARQUIAS

Se tirarmos uma “radiografia” do Universo, veremos que sua estrntura € hierarquica.

Além das galaxias em pares, observamos grupos (constituido de algumas poucos a

algumas dezenas de objetos, num raio de cerca de 1 milhfio de anos-luz — essa € a

hierarquia mais comum, com a maior parte.das galdxias 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-
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mente 100 milhes de anos-luz). Encontramos urha espécie de parede de galéxias a uma
distdncia de aproximadamente 450 milhGes de anos-luz (Figura 5.13). Resultados
recentes, mas ainda em discussfio, mostram. evidéncias de estruturas filamentares até
cerca de 1,5 bilhdo de anos luz. .Ent_’retanto_, a resposta conclusiva sobre se essas
estruturas distantes 1,5 bilhfio de-anos-luz encontram-se espalhadas por todo o Universo
visivel somente vird nos proximos anos, quando levantamentos que cobrem todo o céu
forem concluidos. Conforme mencionamos antes, olhar para os confins do Universo éa
mesma coisa que -observar re’gi(‘ies num passado remoto, perto da época em que o
ptéprio Universo se formou.

‘O aglomerado mais préximo de nds € o aglomerado de Virgem, localizado a cerca de 50
milhSes de anos-luz (na dire¢io da constelagfio de Virgem). Ele contém cerca de 200
galaxias brithantes, das quais 68% séo 'espirais_,-. 19% sdo-elipticas e o reste é constituido
de galaxias irregulares ou ndo classificadas. Localizado a cerca de 350 milhdes de anos-
luz, o aglomerado de Coma € o segundo. mais proximo: e contém alguns milhares de
galaxias dos mais diversos tipos (Figura 5.14). Ao contrario de Virgem, em Coma a
maioria das galaxias sfio elipticas ou SO (cerca de 80%) e somente uns 15% sio
classificadas como espirais ‘ou irregulares. Duas caracteristicas sio notiveis nos
aglomerados ricos como Coma: a) a relativa auséncia de galaxias espirais e b) a

existéncia de uma ou duas supergigantes elipticas proximo ao centro do aglomerado,



FIGURAS.1I3- A DISTRIBUICAO DE GALAXIAS NO UNIVERSO PROXIMO. A LINHA
MASS CONCENTRADA A ESQUERDA £ CONHECIDA COMO A GRANDE MURALHA. O
NOSSO SISTEMA SOLAR ENCONTRA-SE NO CENTRO DA CIRCUNFERENCIA..

FIGURA 5.14 - AGLOMERADO DE COMA. NOTE-SE A PRESENCA.DE UMA GALAXIA
ESPIRAL NO CENTRO E, ABAIXO E A ESQUERDA, UMA GALAXIA ELIPTICA ANA

(PAGINA ANTERIOR).
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5.3.2 DISTANCIAS TiPICAS E A LEI DE HUBBLE

Estamos acostiumados, no nosso dia a dia, a pensar e trabalhar comr distancias ¢ medidas
em termos das nossas proprias dimensdes; 'qu‘ando‘-_-precisamos pensar em coisas muito
grandes e muito pequenas, dimensdes menores que décimos ou centésimos de
milimetros, ou milhares de quildmetros Ja sio dificeis de quantificar mentalmente. Se
pensaifmos_,_ entdo, nas distincias tipicas que envolvem os fendménos astrondmicos,
veremos que e¢las encontram-se, muitas vezes, além da nossa realidade e mesmo da
imaginagio. Vamos montar uma Tabela (Tabela 5.3) que nos mostra, ém termos gerais,

as relagGes de tamanho entre objetos rio Universo que conhecemos:
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TABELA 5.3 - ESCALA DO UNIVERSO CONHECIDO (ADAPTADA DE FERRIS, FAG. 225).

RAIO(METROS) | OBJETOS CARACTERISTICOS
10% Universo observivel

10% Superaglomerados de galaxias
107 | Aglomerados de galdxias

10% Grupos de galdxias

10* ‘Nossa Galdxia (Via Lictea)

10 Nebulosas gigantes

1_0iz Sistema Solar

10" Atmosfera exterior das estrelas gigantes vermelhas
10° Sol

108 Planetas gigantes (Jipiter, p. ex.)
i0’ Estrelas anas, planetas como a Terra
10° Asterdides, niicleos de cometas

10% ‘Estrelas de néutrons

1 Seres humanos

107 Molécula de DNA (eixo longo)

107 Células vivas

10° Molécula de DNA (eixo curto)

107 Atomos

107 Niicleos dos atomos pesados

1_0'lj Protons e néutrons

10°¥ Escala de Planck; quantum de espago
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E interessante frisar que, em CoSmologia-, trabalhamos coni as maiores distancias que
um ser humano pode imaginar; algo como 26 ordens de -grandeza maior que .suas
proprias dimensSes! Ndo & de se admirar que, ac 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
Hll'bbie-, que descreve a velocidade de recessfo das galaxias, pode ser usada para estimar
as.dimensdes tipicas do Universe em que vivermos.

Mas o que €, exatamente, a-Lei de Hubble? Em ]923,_ o astrénomo Edwin Hubble
comegou um estude de Cefe'id_as e “nebulosas espirais”, incluindo a nossa vizinha
Andrdmeda (a galaxia M31), visivel a olho nu. Usando a relagfio perfodo-luminosidade
para as Cefeidas, ele calculou a distincia que elas se encontravam da Terra, obtendo um
valor de 800000 anos luz para Andrémeda ¢ valores semelhantes para outros: objetos. Os
resultados ‘mostraram que estes sistemas eram enormes conjuntos de estrelas. e,
definitivamente, encontravam-se: fora da nossa Galdxia. Eles passaram a ser tathbém

chamados de.g_aléixiase:zo conceito de “distincia extragaldctica” estava criado.

Mas a mais importante descoberta‘de Hubble foi que as galdxias distantes se afastavam
de nés e umas das outras. Seu resultado baseou-se numa relagio linear entre a distancia
D das galéxias até nés (determinada pela relagéio periodo-luminosidade, por exemplo) e
a velocidade v (determinada pela determinag@io do redshift das linhas espectrais
observadas), escrita da forma D = Hg.v. A constanie Hy ¢ a chamada constante de
Hubble. Essas observagdes mostraram iima “recessio” sistematica e isotropica, ¢ foram
confirmadas dté distdhcias extremamente grandes. A Figura 5.15 apresenta um diagrama
com as primeiras observacdes feitas por Hubble e a extrapolagfio usando medidas de
objetos ‘mais distantes (olhe novamente a. Figura 5.11). Hubble foi forgado a fazer sua
descoberta passo a passo, utilizando Cefeidas, varidveis RR Lyrae e estrelas

‘supergigantes para ir calibfando as distancias até o aglomerado de Virgem.

Qualquer observador numa galéxia distante' (num Universo em expansio) e que obedece

a Lei de Hubble percebera exatamente esse mesmo fendmeno. E como se o
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proprio espago estivesse se expandindo e um observador em qualquer parte dele visse a
‘mesma expansdo, em qualquer direciio que olhasse. Na.Segdo seguinte vamos ver como
a Lei de Hubble s¢ combina com 0§ outros “observdveis” mencionados na Secdio 5.1
para formar a base do que conhecemos como o Modelo Cosmolégico. Padréo (doravante

MCP).
5.4 COSMOLOGIA E O UNIVERSO EM QUE VIVEMOS

A Cosmologia é a ciéncia que estuda o Universo comc um todo, buscando ©
entendimento de sua estrutura e evolugdo. Entre as ciéncias exatas, podemos certamente
afirmar que ela.¢ a mais exigente em termos de exfrapol_agﬁb_ de resultados e conceitos,
ja que as escalas de tempo ¢ distdnéia envolvidas nos problemas cosmolégicos sdo da

mesma ordem de grandeza da idade e tamanho do Universo que quereimos observar.
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FIGURA 5.15 - A LEI DE HUBBLE E VALIDA POR TODO 0 UNIVERSO CONHECIDO.
ESTE DIAGRAMA INCLUI OS DEZ MAIORES AGLOMERADOS DE GALAXIAS. O
QUADRADO NO CANTO INFERIOR ESQUERDO REPRESENTA AS GALAXIAS
OBSERVADAS POR HUBBLE AQ DESCOBRIR A LE! (ADAPTADA_ DE FERRIS, PAG.
157).
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A Filosofia da Ciéncia sempre parte do principio que a Natureza deve ser descrita por
teorias esteticamente atraentes (baseadas em leis de conservagio e principios de
simetria) e simples, rio sentido de estar baseada num pequeno conjunto de Ieis de carater
geral (o exemplo da Mecdnica Cldssica, do Eletromagnetismo € da Termodinimica
Cléssica vém imediatamente 4 memoria). No caso da Cosmologia, a situagio ¢ em parte
semeihante. A principal diferenca vem do fato de a Cosmologia ser uma. ciéncia
int_erdisciplinar, conforme mencionado no inicio deste Capitulo. A busca atual vai no
sentido de uma teoria cosmoldgica convincente, do ponto de vista tedrico (deve
satisfazer as leis da Fisica na qual ela se baseia), e condizente com a enorme gama de
observacfes acumuladas nos Ultimos anos. Por ﬁm:,_ ela deve.ter poucos parimetros
livres (quantidades fisicas cujo valor ndo ¢ bem detetminado) e um capacidade de

previsiio, de modo que possamos fazer e verificar previsfes da-teoria.

Ao falarmos de galaxias, na Segdo 5.2, descrevemos suas formas, os principais tipos
observados e as principais idéias sobre formagdio ¢ evolugdo. O material dessa apostila
vem sendo. apresentado, de uma certa forma, em fungdo da escala de distancia
merncionada na Sec¢do 5.3 passamos da astronomia do dia-a-dia para o Sistema Solar,
estrelas e galaxias. Nessa Seco serfio discutidas as maiores escalas.de distincia em que
a matéria consegue s& agrupar. Elas sdo também as maiores observadas pelo homem e
constituiem o que chamamos de *“Universo Observavel”. Até agora apresentames uma
galéxia como um elemento isolado e discutimos suas propriedades. Mas veremos que,
da mesma forma que encontramos na natureza sistemas estelares bindrios e aglomerados
‘estelares, encontraremos galaxids binarias e aglomerados de galdxias,

Ao estudarmos a distribuigde de matéria no Universo, da forma apresentada neste
capitulo, por exemplo, partimos dos menores constituintes para o “todo”. E. ficil
perceber que existe uma hierarquia no Universo, em que matéria vai se j__untando para
formar uma determinada estrutura que, numa escala maior, comporta-se como uma
pequena parte que serd juntada as outras para formar uma estrutura ainda maior e assim
sucessivamente... mas serd que esse processo tem um fim ou o Universo comporta-se

como ‘uma repeti¢do infinita de uma mesma “célula” basica? Esse € um dos problemas



mais importantes que a Cosmol-og.ia pretende solucionar. Uma abordagem pouco
convencional sugere que a distribui¢Bio de matéria e as hierarquias podem ser
representadas’ por um fractal, uma vez que existe a repetigiio de células (estrelas,
aglomerados, galéxias e aglomerados de galaxias). Entretanto, a determinacfio- precisa
da escala de repeticio das células e da transicdo do. Universo fractal para.o Universo
tradicional tem apresentado dificuldades grandes para os defensores dessa abordagem.

No estudo do movimento das-estruturas em grande escala, notamos que a quantidade de
matéria necessaria para que aglomerados tenham o comportamento dindmico observado
é algumas vezes. maior do que a estimada a partir da emissio de radiagdo visivel, A
densidade de matéria luminosa (pim) € cerca de 10% da densidade tipica do Universo, €
a pergunta que surge €: por que as medidas dindmicas indicam uma quantidade de
matéria -diferente das obtidas a partir das medidas da luz emitida pelas galdxias e

aglomerados? Esse problema ¢ conhecido como.o problema da “massa faltante”.

Chamamos de densidade critica (p.) ao valor necessario para que o Universo continue a
se expandir, mas desaceierando a ponto de, num futuro distante, a expanséo finalmente
parar. p. pode ser calculado teoricamente, a partir das equagdes da Teoria da
Relatividade Geral, € ¢ aproximadamente igual a 10?° g_.cm"s. Os. valores _t'i'p_ic'os para.
PLum ‘380 da ordem de 0,01 a 0,1 p.. Essa diferen¢a, ndo explicada pelas medidas

dinamiicas das estruturas, deu origem & hipotese da matéria escura.

Nesse ponto podernos hos perguntar: mas o -que ¢ essa matéria escura? Devemos
justificar:a afirmagfio, feita na Introdugfo, que praticamente descornhecemos de que tipo
de matéria o Universo é feito. Definimos matéria escura como todo tipo de matéria que
ndo pode ser vista por meio de emissdo de radiagéo eletromagnética. ‘Somente
percébemos sua presenca através dos efeitos da gravidade. A existéncia de matéria
escura, conforme mencionados nos paragrafos anteriores, € capaz de explicar a
diferenca entre a -qu_antidade--de matéria-observada por emissio de radiagiio magnética e
a que parece exi_s‘ﬁr, a partir de evidéncias nos movimentos das- galdxias. Mas quem

seriam os candidatos a essa maiéria escura? A lista é grande, mas vamos dividi-la em
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matéria baridnica (constituida de protons e néutrons) e nfo-baridnica. A matéria escura
baridnica tem como candidatos principais protoestrelas que ndo chegaram. a iniciar o
ciclo de:.rBa;;Eies nucleares, anis marrons, -que praticamente nfo estdo mais emit,indo
‘nenhum tipo de radiagdo ¢ buracos negros, cuja existéncia somente podemos determinar
de maneira indireta. Os candidatos ndo bariénicos podem ser uma série de particulas
previstas por teorias da fisica de particulas e grande unificagfo. Os candidatos principais

nesse caso s80 os neutrinos (discutidos mais & frente).

Definimos um pardmetro  cosmoldgico importante, que é a razdo entré¢ a densidade
‘obsérvada e a densidade. critica, © = p/p; e que sera {itil na nossa discussio sobre

matéria escura. Falaremos mais sobre Q ao final da Segdo 5.4.

Por outro lado, sabemos que © Universo estd em eéxpansio e que, no passado, ele devia
estar num estado em que a matéria era muito mais quente e densa e todos os
constituintes encontravam-se em equilibrio térmico. Entretanto, ao olharmos para o céu
vemos um Universo totalmente diferenciado, com vazios em alguns. lugares ¢ enormes
concentrages dé matéria em outros. Como o Universo passou.de um estado totalmente
desorganizado (um "plasma primordial”) para esse estado estruturade que vemos hoje,
aparentemente violando ‘2 Segurida Lei da Termodindmica? Essas sdo algumas das

perguntas que vamos tentar responder na Sécédo 5.4.
5.4.1 UM QUADRO COSMICO...

A Figura 5.16 mostra uma fatia do Universo com a'Terra, nos dias de hoje, localizada
no vértice das duas regides em forma de pizza. Ela contém os topicos mencionados na
Tabela 5.4 e mais alguns outros eventos, formando um “quadro césmico”, justificando o
titulo da Segéio. Conforme olhamos para pontos mais e mais longe-do vértice, othamos
para objetos mais & mais distanies de nds e, como cohseqiiéncia, cada vez mais jovens.
Propriedades dos obj_‘e,tos- mais proximos podem ser medidas diretamente com. os
equiparientos disponiveis atualmente para os astronomos, de modo que.a F.'i_gur_a_ 5.16 ¢

‘mais precisa no vértice. A medida que nos afastamos, nosso conhecimento baseia-se
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menos nas observagdes diretas e mais nos calculos e no conhecimento gue temos sobre.

-as leis da Fisica.

As galdxias brilhantes mais préximas permitem um estudo mais detalhado de suas
propriedades. A medida que olhamos para objetos mais distantes, fica mais dificil medir
a radiagfio eletromagnética emitida ¢ por essa razdo astronomos € cosmologos sempre
estio desenvolvendo instrumentos mais sofisticados. Qlhando mais fundo no Universo,
¢ possivel determinar a ‘época 'de nascimento e a evolugdo das galdxias e a sua

distri-buigﬁo.. no espago'—a chamada estrutura em grande escala no Universo.

Avangando ainda mais, imaginamos um periodo em -que as galaxias € as primeiras
estrelas estavam se formando. Nio sabemos exatamente em que época 1sso aconteceu,
porqué temos muito pouca informacfio sobre esse. perfodo do Universo, mas sabemos.
que isso deve ter acontecido quando o Universo tinha entre 10, milhées e 1 bilhdo de.
anos de idade; nada sabemos sobre a taxa de formaciio ou a distribui¢iio de galdxias
naquela época. Em contraste, os cosmologos sabem muito mais sobre o Universo mais
jovemn, com cerca .de 300 mil anos de idade! Esse periodo & explorado a- partir das
informagBes que extraimos do estudo da RCF. A medida que o Universo foi se
expandindo ¢ esfriando, a RCF também esfriou, atingindo a temperatura atual de 2,726
graus K (ou seja, aproximadamente —270,2 graus Celsius). Quando © Universo tinha
cerca de 300 mil anos, a temperatura da RCF era da ordem de 3000 graus: K _'
(temperatura ‘de ionizagdo do. hidrogénio) € aos 10 milhdes de anos de idade a

temperatura era-de 300 K (temperatura média na superficie da Terra).
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FIGURA 5.16.- FOTOGRAFIA EM CORTE DA HISTORIA DO UNIVERSO. REGIOES MAIS

PROXIMAS DO VERTICE ENCONTRAM-SE MAIS PROXIMAS DE NGS NO TEMPQ.

Na época em que a RCF foi criada, o Universo era 1000 vezes menor do que hoje, 10°
vezes mais denso e 1000 vezes mais quente do que hoje. Ele estava “banhado™ de luz
visivel_,__ enquarnto hoje enconira-se “hanthado™ em microondas. Se existissemos naquela
época, a comparagio adequada & que setia como sentar no interior do Sol! A radiagio

que chegaria até nos seria extremamente brilhante em todas as diregdes.
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TABELA 5.4 - EVENTOS IMPORTANTES NA HISTORIA DO UNIVERSO.

EVENTOS

/10"

anti-barion a partic do

campo de radiagio

FATORDE | TEMPO A PARTIR TEMPERATURA | DENSIDADE
ESCALAR | DO BIGBANG DA RADIACAO | DA MATERIA
X) (gem™)
1 2x10" anos Agora 3 10°%°
1/1500 107 anos Nessa temperatura todo o | 4000 10%
hidrogénio do Universo
encontrava-se ionizado
171000- 2-20x10° anos Quantidades iguais  de | 3000-30000 10211078
1/10000 matéria e radiagio.
1/10” 10 minutos Dissociagio- do nicleo dos | 3x10° 10°
atomos devida & -alta;
temperatura da radiagao
1/(3x10% 1 minuto Criagdo de paré_s_ elétron- 10'® 0,03
positron a pattir do"camipo
de radiagio
~107 segundos Criagdo de pares barion- ~10" 107

5.4.2 O MODELO COSMOLOGICO PADRAO: O BiG BANG

Até cerca de.1950, a Cosmologia era uma ciéncia eminentemente tedrica, com pouco

suporte observacional e praticamente nenhuma atividade experimental que pudesse

-apoiar os modelos de Universo entdio vigentes. Esses modelos possuiam as mais

diversas caracteristicas e praticamente todos evolufram a partir das solugSes das

equagbes que Albert Einstein propds para descrever o movimento de corpos em

referenciais acelerados: a chamada Teoria da Relatividade Geral, ou TRG.

5-51




Recentemente, alguns fatos experimentais, em conexfo com a TRG, criaram um
paradigma de modelo cosmolégico, 0 Modelo Cosmolégico Padrio (MCP). Embora
criticado por alguns cientistas, este modelo ¢ o que melhor descreve ¢ Universo que

observamos e baseia-se nios seguintes pontos:.

e Nio ha regido ou observador no espago que ocupe uma posigdo preferencial em
relagio a outra qualquer. Essa afirmativa ¢ conhecida como o Principio
‘Cosmoldgico;

e O Universo € homogéneo e isotrépico em escalas suficientemente grandes e;

e A existéncia da radiagio cdsmica de fundo em microondas (doravante RCF,
descoberta por A. Penzias e R. Wilson, em 1 965)_'-, a abundincia de determinados
clementos quimicos leves (hidrogénio, Deutério, hélio e Litio, cuja primeira
estimativa foi feita por R. A, Alpher e R. Hermann, em fins dos anos 40) € a
observagéo da velocidade r‘el’ativa.dé-.-afastamento_; de galéxia‘s distantes (descoberta
por E. Hubble, em 1929), sfo fatos observacionais e servem como pedra-de base do

MCP.

O item 1 foi enunciado por Nicolau Copérnico em fins do século XV e vem sendo
utilizado na imensa maioria-dos modelos cosmologicos desde entdo. Como praficamente
todos os processos observados. na evolucdio das estrelas e galaxias podem ser descritos
emtermos da Fisica conhecida, acredita-se que as leis que descrevem os fenSmenos
fisicos da nossa Galéxia sdo as mesmas em qualquer parie do Universo. Essa crenga
veém do fato de podermos observar e descrever fendmenos que ocorrem ‘em galaxias
distantes com exatamente 0 mesmo formalismo matematico usado para descrever.

fendmenos.locais.

‘O item 2 vem sendo estudado em detalhes nos tltimos anos e verificado com base em

resultados de diversos levantamentos de distancias de galéxias (os “redshift sur'veys"",

feitos em instituigdes como o Harvard-Smithsonian Center for Astrophysics — CfA. Ver,

por exemplo, Figura 5.13). A homogeneidade ¢ isotropia do Universo comegam a ser

verificadas a partir de distdncias da ordem de 600 mithdes de anos luz (3,08x1 0% ¢m,
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que eqiiivalen a 3 bilhdes de trilhdes de quildmetros). Até distincias dessa ordem ainda

sio observades diversos tipos de -estrutura, tais como vazios, paredes e estruturas
filamentares. Desse ponto até o ponto onde se formou a RCF (9 bilhdes de anos luz,
equivalerites a 100 bilhGes de trilhGes de 'quilémetr.os_) existe uma lacuna de
informacGes, mas célculos tedricos sugerem que esse fol o intervalo de temipo
necessario para que perturbagGes: gravitacionais evoluissem para formar as primeiras

galdxias do Universo.

O item 3 apresenta as evidéncias observacionais que ‘sustentam o MCP, sendo que a
abundéncia dos elementos quimicos nos traz informagdes sobre .0 processo da
nucleossintese primordial, a RCF reflete o estado de equilibrio termodindmico no
Universo jovem e a velocidade de recessdo das galaxias distantes pode esclarecer pontos
obscuros sobre diversos parimetros cosmoldgicos, tais como a constante .de Hubble e o

pardmetro de desaceleragdo:

O cendrio previsto pelo MCP, baseado nos pontos acima, sugere que o Universo foi
criado ha cerca de 10-15 bilhSes de anos, a partir de um estado de densidade,
temperatura e pressio infinitas. Esse processo é ¢conhecido como BIG BANG (Grande
Explos&o), &, considerando-se-esse o instante zero, o Universo comegou a expandir-se e
resfriar=se. Todos as referéncias a intervalos de tempo sdo feitas, em geral, supondo-se
que o instante inicial foi o BIG BANG (t = 0): Até cerca de: 0,01 segundos, a
temperaturd era. muito alta e havia formacfio e aniquilagdo incessante- de pares de
particulas eleméntares. Apos a temperatura cair para valores abaixo de 1 bilhdio de graus
K, a produciio e aniquilagdo de pares e as reages nucleares cessaram; deixando como
resultado elétrons, protons e néutrons (nossos conhecidos, que formam -a matéria
comum que constitui a Terra e as moléculas orginicas a partir das quais nosso
organismo ¢ formado). Também restaram fotons e neutrinos. Estes ultimos sio
particulas extremamerite dificeis de serem detectadas, possuindo massa extremamente

pequena (cujo- valor foi recentemente estimado), € carga elétrica nula.
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A combinagiio de protons e néutrons deu origem aos primeiros nucleos de elementos
quimic_qs: do Universo: hidrogénio (H), deutério (D), hélio (He) e litio (Li). Com o
Universo em expansio e conseqiiente resfriamento, a temperatura atingiu o valor de
3000 K, 300 mil anos apos a explosio. Nesse momento, prétons e elétrons - que
encontravam-se livres até entdo - comegaram & combinar-se para formar dtomos de
hidrogénio ¢ o plasma de matéria e radiagio deixou de existir. Com a combinagio, o
processo de interagio entre fétons e elétrons, conhecido'como espalhamento Thomson,
tornou-se insignificante e o Universo tornou-se transparente a radiagéo (Figura 5.17). A
trajetoria de um fbton, antes limitada devido as ‘colisBes sucessivas .com o0s. elétrons
livres, passou a-ser da mesma ordem de gr'and‘eza do. Universo. Devido ao processo de.
expansdo, a temperatura dos fotons da RCF vem decrescendo proporcionalmente 4 taxa
de expansdo, mas mantendo exatamente as mesmas caracteristicas. Como j& dissemos,
hoje sua temperatura € de 2,726 graus K, ¢ & praticamente uniforme em todo Universo.
Como a-variagho. de temperatura ¢ inversamente proporcional 4 taxa de expansfio,
podemos estimar o aumento relativo do tamanho do Universo nesse periodo. Se a:
temperatura na época do desacoplamento entre a matéria ¢ a radiagéo era cerca de 3000
K, ¢ a temperatura atual € da ordem de 3 K (a temperatura equivalente de uin objeto
imerso em hélio liquido), o fator de decréscimo foi 1000 (3000/3). Logo, o Universo:
hoje é mil vezes maior que na época da recombinagfo: Por outro lado, a partir dessa
época a matéria estava livre para ¢condensar-se em estnituras que evoluiram nas galdxias
" que hoje observamos, j4 que a pressio exercida pela interagio dos fotons ndo mais
estava. presente. Os #&tomos puderam entio se associar, aumentando a atracédo
gravitacional € o colapso das nuvens de hidrogénio primerdial, criando as primeiras
estruturas do Universo.

Uma das sugestés mais atraentes (e também .a mais simples) para explicar esse
processo de formagio € que a gravidade foi atraindo matéria para regides que eram.
inicialmente um pouco mais densas que suas vizinhangas. Durante milhdes de anos, esse
processo foi acontecendo, sem interrupcdo, e foi comprimindo essas regifes porque, &

medida que mais matéria ia sendo trazida, a gravidade tornava-se mais ¢ mais forte, até
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que galéxias & outros objetos apareceram. Eles somente resistem a uim colapso completo
(a exemplo de um prédio que “implode”) devido a seus movimentos de rotacho ¢

movimentos internos.
5.43 ESTRUTURA E EVOLUCAO

Conforme mencionamos anteriormente, observamos que as galéxias distantes estdo se
afastando umas das outras e que, consequentemente, ¢ Universo.estd em expanséo. Isso
nos leva a pensar que ele teve, entfio, um comego. Nosso primeiro desafio ¢ medir seu
‘tamanho ¢ idade. A constante de Hubble ros permite calcular essas duas grandezas com
uma incerteza. de_aprox'imadamente 20%., Entretanto, para que tenharos certeza de que
realmernite estamos “entendendo” a Histéria Cosmica, as incertezas nessas medidas
devem ser da ordem de 1%. Devemos também medir diretaménte a forma e a geometria.
do Universo. Sera ele plano, como:afirmam os fisicos? Ou ele € curvo como a superfic’i'e

de uma. esfera?

‘Ha cerca de 30 anos -atrds, dois astrénomos dos Laboratérios Bell, nos EUA,
deéscobriram por acaso uma emissdo de radio distribuida de forma praticamente
uniforme por todo o céu. Essa emissdo ¢ a chamada Radiagio Cosmica de Fundo emy
Microondas (RCF) mencionada na Segéo 5.1. Essa radiagdo € considerada como o
residuo de uma época em que o Universo era muito mais quente ¢ denso, a €poca do
BIG BANG, onde a Historia do nosso Universo comega, cerca de 10 a 15 bilhdes de
ano$ atrds. A Cosmologia tenta tragar um pefﬁl da evolugdo do Universo dessa época
densa-e querte, quando o Universo ¢ra composto de uma mistura de gés ¢ radiacio em
equilibric térmico, para o estado extremamente comiplexo e diversificade que vemos
hoje, com galdxias, 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 ¢ a forga da gravidade, agindo sobre a misteriosa
matéria escura que mencionameos anteriormente, fez'com que regides mais densas (_'com
mais matéria) se expandissem mais lentamente e se aglutinassem para formar galdxias

que, por sua vez, se juntaram para formar 08. grupos, aglomerados €
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superaglomerados mencionados ias segdes 5.2 e 5.3, de acordo com a Figura 5.9.

FIGURA 5.17 - O DESACOPLAMENTO DA MATERIA COMUM DA RADIACAO. Na
FIGURA SUPERIOR, O ESPALHAMENTO THOMSON OBRIGA OS FOTONS A
PERCORREREM U’M'-C;AMINHO ALEATORIO. APOS A RECOMBINAGAO, 05 FOTONS
PODEMS SER PROPAGAR LIVREMENTE PELO UNIVERSO. (FONTE: ADAPTADA DE
SHy, PAG. 394).

Ainda assim pouco sabemos sobre esse processo de evolugao... Quanto tempo depois do
BIG BANG a matéria levou para se aglutinar em galaxias? E quanto tempo foi gasto na
formacédo das primeiras_ estrelas e planetas? O processo aconteceu das pequenas para:as
grandes estruturas, com estrelas ¢ aglomerados de estrelas se formando primeiro e se
juntando. para formar galdxias (uma evolugdo hierdrquica conhecida como “bottom-
up”), oll aconteceu ao contrario, com OS enommes superaglomerados-s_e fragmentando
em nuvens menores que formaram estruturas do tamanhio das galdxias (conhecido
tambérh como “top.-'down”_).? A RCF interagin ¢om a matéria pela ultima’ vez cerca de
300 mil anos apds o comego do Universo. Observagdes da RCF indicam que a matéria
encontrava-se uniformemente distribuida no Universo, mas que apresentava pequenas

distorgdes, a partir das quais.as gigantescas estruturas que vemos no céu se formaram.
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‘O desting do Universo serd determinado pela sua densidade média, que estd, por sua
‘vez, ligado 2 geometria e & taxa de expansdo. Se a densidade for baixa, o Universo
seguird eternamente no processo de expansio em que se encoiitra atualmente,
Entretanto, se a densidade for maior do que a densidade critica, a forga da gravidade
serd capaz de frear o mesmo reverter esse processo de expansio, fazendo com que o
Universo se contraia e, eventualmente, termine sua “vida” numa grande contragao.
Como mais de 90% da massa do Universo ¢ eonstituida da chamada matéria escura,
para conhecer o destino do Universo — e 0 nosso também — € necessario determinar a

quantidade de matéria escura gue existe no Universo € qual € a sua natureza.
5.5 O SUPORTE OBSERVACIONAL DO BIG BANG

Embora a intensidade da RCF seja extremamente uniforme em todo o céu, a distribuigao-
local de galéxias é extremamente irrégular, com flutuages na densidade de galdxias por
volume sendo extremamente alta. Mapas dessa distribuigio revelam um padrio. notavel
de estruturas semelhanfes a filamentos conectando concentragSes de galaxias
entremeadas com regides vazias € aproximadamente esféricas. As Figuras 3.13
(discutida na Secdo 3.3.1) e 5.18 s#o resultado de anos'de levantamentos de espectros
durante as décadas. de 70 e 80, com telescopios 'relativaménte_ modestos. Essa
distribui¢do de galixias, filamentos e vazios ¢ corhecida como estrutura em grande

escala.
5.5.1 ASESTRUTURAS EM GRANDE ESCALA

Face a0 que j& comentamos sobre as flutuacdes de densidade primordial, néo & surpresa
notarmos que galdxias existam, em sua maioria, em grupos € aglcjmerados; Galaxias e
estruturas em grande escala s@o conseqiiéncia das mesmas condigGes a que o Universo
jovem estava sujéito, no inicio de sua vida. O que surpreendeu os astrdnomos nas
décadas de 80 ¢ 90 niio foi a existéncia, mas o tamanho das estruturas. Vazios tipicos

term tamanhos de até 200 milhSes de anos luz e uma estrutura conhecida como “A
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Grande Muralha”, que se estende por mais de 500 milhdes de anos luz e ¢ a major
estrutura identificada no Universo até a presente data (note a faixa filamentar no lado

esquerdo da Figura 5.13).

Hoje observam-se evidéncias de que existem estruturas além da “Grande Muralha® (até
cerca de 3-4 bilhdes de anos-luz}, embora elas sejam poucas e observadas em. péquenas
regides'do Universo (em termos de distribuigdo angular). E posstvel que essas estrufuras
realmente estejam se formando num instante anterior ao que se pensava {cerca de 500~
600 milhdes de anos-luz). De qualquer maneira, a transi¢iio entre a regifio homogénea
do Universo (caracterizada pela RCF) ¢ a regifio irregular (caracterizada pelas estruturas
em grande €scala) acontece em algum instante/tempo.além de 3-4 billides de anos-luz.
As distancias envolvidas no estudo das estruturas em grande escala variam de alguns
milh&es (tamanhos tipicos de pequenos grupos.de galdxias) a alguns bilhdes de anos luz
(distdncias vérias Vezes maiores do que a extensdo da “Grande Muralha™). A
combinag8o de medidas dessas estruturas e das flutuagdes de temperatura na RCF sdo as
ferramentas mais poderosas de ‘que dispomos hoje para estudar o Universo jovem e
responder as questdes formuladas no comego desse capitulo. A amplitude das flutuagdes
de densidade em diferentes escalas de distancia (caracterizadas pelas galaxias solitérids,
grupes, aglomerados e superaglomerados) e seu crescimento posterior comtém

informagdes importantes sobre a natureza e a quantidade de matéria escura no Universo.
5.5.1.,1 COMO MAPEAR AS ESTRUTURAS?

Fazer mapas de galéxias em trés dimensdes requer umn conhecimento de quio distantes
0s:0bjetos se encontram de.nés, conforme mencionado na Segdo 5.3. Isso é feito a partir
da determinagfio dos redshifts: quanto maior o reds_h‘iﬁ_, maior a velocidade e mais.
distante o objeto se encontra de nds. Estarnos atualmente caminhando para catalogos de
galéxias com redshift conhecido contendo cerca de um milho de objetos, enquanto ha

20 anos atrés, o nimero médio de galéxias com redshift conhecido era de apenas 2700.
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FIGURA 5.18 ~ DISTRIBUICAQ DAS GALAXIAS NA NOSSA VIZINHANCA. Os.
AGLOMERADOS DE VIRGEM (V) E HIDRA-CENTAURO {H E C) PARECEM ESTAR SE
MOVENDO NA DIRECAO DE UM “GRANDE ATRATOR"”, PARTE DO QUAL PODE SER A

GRANDE AGREGACAO DE MATERIA A DIREITA DE VIRGEM E ABAIXO DE

CENTAURO.

O objetivo de mapear essas estruturas ¢ ir tdo fundo em distancia de modo a mapear
galdxias perto das mesmas regides em que a RCF foi criada. Isso serd equivalente a tirar
fotos do Universo em diferentes épocas e mapear entfio a evolug3o desde a época do
desacoplamento entre a matéria e a radiag@o, quando o Universo ainda. era homogéneo e
isotrépico, até periodos mais recentes, quando © Universo j4 estava muito majs

diferenciado e irregular.

A teoria por tras do estudo das estruturas em grande escala baseia-se na solugéo de

equagBes que descrevem a evolugo do Universo. Os célculos supSem que o Universo



jovem possui flutuages aleatérias, como previsto por diferentes pardmetros
cosmoldgicos. e tipos de matéria escura. As equagBes que descrevem o. acoplamento
gravitacional ¢ outros processos fisicos relevantes s#io-resolvidas numeéricamente por
supercomputadores. Os célculos mostram que as flutuagdes crescem, conforme previsto
nas idéias que envolvem instabilidades gravitacionais. Os resultados. sfio entdo
comparados com as observagdes feitas, ajustes sfio feitos nos :modelos que 0s
computadores produzem e os calculos sdo refeitos. A andlise cuidadosa dessas
comparacdes também € capaz de ajudar a selecionar valores confiaveis para a natureza e

a quantidade da matéria escura no Universo.

As medidas de redshifts e dos fluxos de matéria observados ao mapearmos as
velocidades das estrituras em grande escala t8m. a mesma causa. Combinadas com as

‘medidas da RCF feitas pelo satélite COBE. (COsmic Background Explorer), que sera

mencionado na Secdio 5.5.2, esses resultados vido quantificar as amplitides das

flutuaces em praticamente todas as escalas de distdncia que nos interessam. As

estimativas de massa feitas a partir das medidas de aglomerados de paldxias sugerem
que a densidade do Universo é menor que a densidade critica porum fator 10. Esse
resultado:ndo foi questionado ou modificado desde sua descoberta, hé cerca de 20 anos.

Por.outro lado, dados recentes de fluxe em grande escala, que m‘f_:dem massa. em ¢scalas.
30 vezes maior do que a escald de aglomerados, parece indicar que a densidade pode ser’
da ordem da densidade critica.

Essa contradigdo indica algo sobre a distribuigiio da .matéria escura... Parece que ¢la
pouco se aglutina em pequenas escalas de distancia (alguns milhdes de anos luz, escala
tipica-.de. galdxias), mas se concentra intensamente em escalas de centenas de milhSes de

anos luz: a escala das maiores estruturas. Essa contradi¢fio ainda nfio tem explicagio

nem se sabe se. os modelos-atuais que tentam explicar a formagéio de estruturas seréo

capazes de explicar todas as observacdes; das escalas de galéaxias até as escalas da RCF.

As perguntas a serem respondidas pelo estudo das estruturas em grande escala sdo ainda

as mesmas:
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» qual ¢ 4 hatureza e a distribui¢fio da matéria escura?

s Qual é a densidade média de matéria do Universo?
o Essa densidade ¢ maior, menor ou igual 4 densidade critica?
¢ Onde.e quando as primeiras estruturas s¢-formaram?

A combinagdo das medidas mencionadas acima com o que se esperd entender da RCF,
discutida a seguir, formam o conjunto de informagtes mais detalhado e importante:

existente atualmiente para‘estudar a-origem e a evolugio do Universo.

552 ARADIACAO COSMICA DE FUNDO EM MICROONDAS

Falarnos muito sobre a RCF até-agora, mas-ainda ndo explicamos exatamente o que ela
&, nem entramos nos detalhes sobre a sua importincia para a Cosmologia. Ja dissemos
que ela foi descoberta em. 1964 por Amo Penzias e Robert Wilson e foi imediatamente.
associada com o Universo jovem. Ela é uma forte evidéncia de que o Universo, em uma
época qualquier no passado, era muito mais compacto € quente do que € hoje. Para
produzir uma radia¢io com as caracteristicas da RCF, o Universo deveria ser
completamente diferente do que vemos hoje nos céus. Nessa época ndo era possivel a
_e)_{_iist'éncia de planetas, estrelas e galaxias; ele deveria estar completamente preenchido

por um *“plasma” de radiacdo e particulas elementares: o “plasma primordial”.

A idade do Universo é estimada entre 10-e 15 bilhdes de anos e, desde sua criacéo, ele
vem se expandindo sem parar. A RCF, formada cerca de 300 mil anos apés a criagfo,
foi-se resfriando por causa da expansgo ¢ hoje a temperatura medida ¢ de 2,726 graus K.
Essa temperatura corresponde 4 faixa de microondas no espectro eletromagnético e vem
de todas as regides do céu, Além disso, a poténcia dessa emisséo € distribuida num
grande intervalo de freqiiéncias, ao invés de estar concentrada numa Unica freqiiéncia,
como acontece com um transmissor de radio normal.

O estudo da RCF & feito medindo-se essa emiss#io ao longo desse intervalo e em todo o

céu. Das medidas feitas desde sua descoberta (ha mais de 30 anos atrfELS)_, -acreditamos
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‘que ela tem praticamente as mesmas caracteristicas de ‘quando foi criada, exceto pela
‘temperatura, que vem abaixando por causa da expansdo do Universo. A evolugdo
posterior do Universo, durante o processo de formagdo de estruturas nfio afetou a RCF.
Ela é considerada um residuo césmico praticamente intocado, € nos da uma excelente
oportunidade deestudar os detalhes do Universo jovem. Para que os cosmologos sejam
:capazes de entender a origem e a evolu¢io das estruturas que vemos hoje no Universo, é
essencial que saibam como eram as condigGes fisicas que existiam naguela -€poca; as
caracteristicas da RCF sdo diretamente dependentes dessas condiges, de modo que

‘estudar a RCF certamente ajuda a entender melhor a fisica do- Universo jovem.
5.5.2.1 O QUE APRENDEMOS AQ ESTUDAR A RCF?

O espectro da RCF pode ser-entendido ¢como: um conjunto de medidas da intensidade da
RCF em diferentes freqiiéncias. O melkior resiiltado até a presente data foi obtido pelo
satélite COBE e pode ser visto na Figura 5.19. O MCP prevé que a RCF deve ter um
espectro bem peculiar, conhecido entre os fisicos como espectro de corpo negro, tem
uma forma bem definida que:depende somente da temperatura do corpo emissor. Essa ¢
a primeira caracteristica matcante da RCF. O espectro de corpo riegro a temperatura de
2,726 graus K ter um pico na freqiiéncia aproximada de 120 GHz; o especiro de corpo
negro do Sol, cuja temperatura ¢ de 6000 K, possui o pico numa freqiiéncia
comrespondente éi-l'uz-v'isiv'e'i_._ A explicactio mais simples sobre o gspectro de corpo negro
da RCF ¢ gque o Universo todo se encontrava a uma mesma temperatura durante os
primeiros inslantes de sua hisidria. O espago foi todo preenchido rapidamen_te:_ com.gas:
quente e particulas, todos & mesma temperatura, mas que se expandiam e resfriavam

rapidamente.
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Os modelos. teéricos da histéria térmica do Universo vém se desenvolvendo
paralelamente 35 medidas do espectro, O ajuste preciso das medidas ao espectro de
corpo negro tedrico coloca limites muito rigidos sobre as possibilidades de processos
fisicos que’ po_dem ter acontecido no Universo jovem. Por exemplo, um reaguecimento
do Universo causado por libera¢cdo de enormes quantidades de energia, previsto em
alguns modelos alternativos de formagdo de galaxias, ¢ uma hipoiese que estd
completamente descartada depois das medidas do COBE, uma vez que, se 1850

acontecesse, a forma do espectro de corpo negro seria bastante distorcida.

o Medidas individuais

Intensidade relativa
o
L

Especire de um £orpo nogro
Auma temperatura-de 2,726 K

T T 1 1 . . B
HEA 4 [ [} 10 12 14 15 18 20

fia fritlos par tenlimetol

'FIGURA 5:19 - ESPECTRO DA RCF MEDIDO PELO SATELITE COBE. O FICO
ENCONTRA-SE PROXIMO DA FREQUENCIA DE 6 CPS E TEM A FORMA DE UM CORPO

NEGRO A UMA TEMPERATURA DE 2,7 K.

A segunda caracteristica importante da RCF é a existéncia de pequenas variagdes na
temperatura de 2,726 K de lugar para lugar no céu. As medidas dessas variagdes,
também chamadas de medidas de anisotropias, contém informacic sobre a distribuicio
da matéria no Universo jovem. Os cosmologos estimaram. que a intensidade dessa
variagdo € de, aproximadamente, uma parte em. 10000. Como um exemplo, podemos
comparar essa amplitude a encontrar pequenas ondulagGes de 1 cm dealtura no pico de
Agulhas Negras, em Itatiaia, supondo que ele fosse perfeitamente liso!!! Apesar de
pequenas; acredita-se que elds sao as sementes das estruturas extremamente complexas

que vemos no céu atualmente.
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A idéia da instabilidade gravitacional provavelmenté explica a maior parte dos objetos
que os astrdnomos véem no céu hoje, mas ela requer pequenas flutuagdes de densidade
inicial para iniciar o processo. Uma vez que a expansfio do Universo retarda muito a
formag&o de instabilidades (como visto ha Figura 5.8), essas sementes para a formac&o
de estrutura j4 deviam existir muito antes do. aparecimento da RCF, quando o Universo
tinha cerca de 300000 anos. As flutuagdes que existiam naquela época aparecem nas

medidas de anisotropia da RCF como pequenos “picos” de intensidade no céu.

Nosso aprendizado ao estudar a RCF é bastante grande. Descobrimos, nos iltimos 30
anos, que o Universo, muito provavelmerte, passou por uma época em que era
extremamente deriso.e quente —encontrava-se em equilibrio térmice, consistindo em um
“plasma primordidl” de radiagdo e matéria. Hoje sabemos também que, desde sua
criagdo, -ele vem se expandindo ¢ resfriando. Aprendemos, dinda, que 4 temperatura
média do Universo (que & igual A temperatura da RCF) € de cerca de 2,726 graus K, ou
cerca de —270 graus Celsius, distribufda de maneira quase uniforme em todo o céu.
Entretanto, era um fato conhecido dos cientistas que, se essa distribuicio fosse,
completamente. uniforme, seria muito dificil explicar como o Universo passou da “sopa-

primordial” para esse estado extremamente complexo que vemos no céu.

Em 1992, o satélitt COBE, langado pela NASA com o propésito de estudar as
caracteristicas da RCF (Figura 5.20) detectou, dé maneira conclusiva, que a distribuigéio
de temperatura da RCF pelo céu no € totalmente uniforme; ao contrério, ela possui
Pequena_s__ﬂutuagzaes, ‘chamadas de anisotropias (Figura 5.21). Logo apc’is o resultado do
COBE, diversos experimentos vém.confirmando a existéncia de flutuacses na RCF em
diferentes escalas. A interpretacdo da distribuicio desses picos em fungio da escala
pode trazer algumas respostas sobre o tipo de matéria que constitui o Universo, qual € a
sua idade e se a quantidade de matéria que existe no Universo é capaz de frear a

expansdo.que hoje observamos:
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553 ANUCLEOSSINTESE PRIMORDIAL E A QUIMICA DO UNIVERSO

Er_n_bora“_a analise espectral da luz emitida por estrelas e galaxias seja dominada por
¢lementos mais pesados que o hidrogénio e o hélio, aqueles sio muito mais raros do que
os dois mais leves. Comparativamente, mefios de 2% da massa da Galéxia é composta.
de elementos mais pesados que o hélio. Pode-se aproximar essa abundéncia dizendo
que, s pesarmos toda a massa disponivel no Universo, cerca de 75% ¢ hidrogénio, 24%
¢ hélio e 1% corresponde a todo o resto dos elementos presentes na natureza. Os fisicos
e cosmologos acreditam que a razio da composi¢do quimica do Universo ser assim é

porque hidrogénio e hélio foram ¢riados nos primeiros instantes do Universo.

Eleirinica do experimento

// W,  © CSPinRAvE
Escudo térmics . . ]

de mdiofrigquéncis

Antena de
Puintis’ comunicacio
sofares

FIGURA 5.20 - DESENHO DO SATELITE COBE (COsSMIC BACKGROUND
EXPLORER), PROJETADO PELA NASA PARA ESTUDAR A RCF. ELE OPEROU DE
NOVEMBRO DE 1989 A FEVEREIRO DE 1994 E GEROU O MELHOR CONJUNTO DE

DADOS COSMOLOGICOS DISPONIVEIS HOJE.
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A'primei:ra- analise nas condiges extremas do BIG BANG foi feita por George Gamow,
que descobriu que. a composi¢io do Universd jovem ndo deveria conter elemeritos
diferentes. dos quatro mencionados na Segdo 5.4.2. Ja foi visto no capitulo 4 que
‘praticamente- todos os elementos mais pesados que o hélio sdo formados no interior das

estrelas, durante as reagdes nucleares que as fazem brilhar.

O trabalho teérico sobre a nucleossintese explicou completamente a origem dos
elementos."‘pcsados” e somente restou uma explicagdo cosmologica para a abundancia
observada do hidrogénio e do hélio. O trabalho de Gamow abriu esse caminho, em fins
da década de 40 e o modelo do BIG BANG fornece a proporgio exata observada dos
dois elementos. Como mencionado na Secdo 5.4.2, o momento da formagdio ocorreu
entre 0,01 e-100 segundos depois do BIG BANG, quando a temperatura era da ordent de
1 bithdo de graus Kelvin.

As observagBes da abundéncia de hélio no Universo atual permitem, indirctamente, a
determinagéio. das condigdes fisicas cerca de dois a trés minutos apos a criagdo do
Universo. Em termos de observagdes, diretas ou indiretas, ndio podemos ir mais longe.
Dai para trds, somente podemos deduzir .aigo sobre o Universo através de calculos,

simulacGes e especulacdes tedricas.



F1GURA 5.21 - MAPAS DAS FLUTUAGCOES DE TEMPERATURA PRODUZIDOS PELO
SATELITE COBE. DE CIMA PARA BAIXO. TEMOS UM MAPA BRUTO, COM A,
'CONTRIBUICAO DO NOSSO'MOVIMENTO EM RELAGAO A RCF (UM DIPOLO); MAPA
SEM DIPOLO, MAS COM A CONTRIBUICAO DA GALAXIA PRESENTE E, EM BAIXO,
MAPA COM 0S PRINCIPAIS ELEMENTOS DE CONTAMINAGAO REMOVIDOS. AS
MANCHAS AZUIS (FRIAS) E ROSAS (QUENTES) CORRESPONDEM AS FLUTUAGOES DE

TEMPERATURA NO UNIVERSO JOVEM.

5.6 O FUTURO DO UNIVERSO

A questdio do futuro do Universo estd ligada, diretamente, 4 quantidade de matéria que o
Universo possui. A combinagdo da matéria comum (formada de protons, néutrons e
elétron's)_- e matéria escura r(t_;ue nio: sabemos -exatamente do que é feita) determina ndo
s6 se 0 Universo continuard nesse processo de gxpans3o mas também a geometria (se

ele € um Universo abelj_to, fechado ou plano).
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A identificagfio da matéria escura serd capaz de nos contar se a.expansio das galaxias é
constante, se estd aumentando ou diminuindo. Como a forga predominante ‘nessas
condigbes de enormes. disténcias ¢ a forca da -gravidade, devemos imaginar que a
expansdo vai sendo freada devido & atragfio mitua entre os componentes do Universo
(galéxias, aglomerados e superaglomerados). Essa forca depende da densidade média de
matéria no Universo. Se a densidade for maior que a densidade critica, pg,-a expansdo
sera interrompida ¢ o-movimento se inverterd, conduzindo o Universo 2 um colapso, ou
“BIG CRUNCH?”. Para valores menores que p. a expansdio acontecerd eternamente. O
valor de p. ¢ facilmente calculado. Ele depende da inclinagio da reta na Figura 5.15 e
do valor da constante de gravitacional G. A melhor estimativa € que p, = 10°% g‘.cm‘s.
Uma situagdo simplés e atracnte, em termos. de simetria, seria descobrirmos que a
densidade do Universo ¢ exatamente igual a p.. Nesse caso, a expansio iria diminuindo
até que, num futuro muito distante, ela iria parar, mas jamais inverter o sentido e

colapsar novamente.

Conforme discutimos anteriormente,. toda a-.matéria.q_ue forma a nossa galaxia, outras
gai'éxias--e aglomerados. pode ser estimada por meios dindmicos, isto €, aplicando-se as
leis de ' Newton e as leis de conservagdo de energia. Essa relacdo entre a energia cinética
(que quantifica o movimento das galéxias) e a energia gravitacional (_q?‘e;.:“atrapalha” 0
movimento, tendendo a puxar-as galdxias umas ao encontro das outras) é chamada'de
teorema do Virial. Por estudos dos. resultados da aplicacdio do teorema do Virial,
chegamos a cenclusdo que a quantidade de matéria escura no Universo ¢, pelo menos,

10 vezes maior do que a quantidade de matéria normal.

Vimos que existem candidatos 4 matéria escura, que ela certamente é um residuo do
Universo jovem ¢ que esta espalhada. pelo Universo, sendo, provavelmente, a
responsavel pelo inicio do processo de formacfo das estruturas observadas. Mas
supondo que ela nio 's_cj_a suficiente para que o Universo seja “fechado”™ — implicando
entdio que ele vai se expandir eternamente - ou, melhor ainda, seja exatamente suficiente:
para que o Universo tenha a densidade critica (densidade igual a p¢), o que poderemos

esperar?
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Ao longo dessa monografia podemos ressaltar um fato notével: todo esse processo de
criagdo ¢ evolugdo do ‘Cosmos, 0 que governa a sua dinimica, o ‘que mantém esse
delicado equilibrio entre a enormidade de corpos celestes, é um “cabo de guerra” entre
a forca da gravidade e diversas outras forgas que, em diferentes épocas da vida de uma
estrela, de um sistema plan‘tatério,. de um aglomerado de galdxias, atuam
contrabalancando a tendéncia da gravidade de atrair os corpos. Entéo, se imaginarmos.
que o Universo. néo tem matéria suficiente para interromper completamente o proeesso

de expansdo, 0 que vai acontecer com o passar do tempo?

Bom, estrelas se formam de nuvens de hidrogénio... daqui a muitos bilhes de anos,

teremos a seguinte ‘situacfio: todo o hidrogénio disponivel para virar estrela tera sido.

consumido nas reacbes nucleares e os dtomos que ndo foram consumidos entdo ndo
terfo mais como se agrupar para formar estrelas, porqué a expansdo terd separado as
nuvens que. sdo, naturalmente, o local onde acontece formag@o de estrelas. E as
galéxias? Nas galaxias de campo, que se encontram sozinhas, as estrelas mais velhas jd
terdo queimado todo ¢ seu combustivel e a galaxia apagara, porque nao haverd mais
formagio estelar. As galaxias que se encontram em grupos e -aglomerados,
provavelmente entrardo em estado de equilibrio gravitacional ou entéio se fundirdo em
um s6 objeto. O que aconfece com as estrelas das galaxias de campo também

acontecera, mais cedo ou mais tarde, com as galdxias etn grupos.

Juntando a isso :as conseqiiéncias da Segunda Lei da Termodindmica, que diz que,
sempre. que acontece umi evento irreversivel mo Universo, a -entropia (que pode. ser
comparada do grau de desorganizagfo de um determinado sistema) permanece constante
ou aumenta, caminhamos éntdo para um estado em que nfo havera mais energia
disponivel no Universo para que acontegam eventos quaisquer. Todos 0s corpos estardo
no seu estado de energia minima — onde ndo hé como perturbé-los sem que mais energia
seja introduzida — e entropia maxima. Os fisicos dizem entfo que o Universo esta em
seus momentos finais. Se nio houver nenhum processo inesperado que modifique esse

guadro (e que nem podemos imaginar direito qual seja), estaremos presenciando a-morte

térmica do Universo. Essa € uma das conseqiiéncias naturais de um modelo.de Universo
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que comega com um BIG BANG e cuja quantidade de ‘matéria nfio & suficiente para

interromper o processo de expansdo.

Por outro lado, caso. a densidade seja maiot do que pe, e supondo que vivemos numi
Universo que comecou com uma grande explosdo, teremos um instante (nfio sabemos.
exatamente quando) em que a expansio do Universo serd interrompida e ele comegard a
se contrair. A gravidade puxard entfo os corpos novamente uns de encontro aos outros
e, seguindo as leis da Termodindmica, a temperatura do Universo novamente
aumentara, Cori1 a diminuico do volume e aumento gradual da densidade, teremos uma
contragdo acelerada ¢ o final desse processo serd um “BIG.CRUNCH?”, com ¢ Universo

‘voltando a uma singularidade e levando consigo todo. o espago-tempo.

Se as idéias levantadas acima acontecerdo exatamente desse modo ou mesmo qual delas
representa o destino do Universo ainda néio sabemos responder. As questdes formuladas
pelos cientistas que trabalham com a fisica de particulas se juntam'as dos cosmélogos
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 expansio do Universo, sua idade e a quantidade de matéria que
descrevem sua geometria e dindmica sio pegas chave no quebra-cabegas que. é

desveridar o Universo.
5.7 CONCLUSAOQ

A Cosmologia é uma ciéncia que trabalha para tentar entender o contetido, estrutura e
evolticdo do -'-U:n_'iVer'so g0 longo de sua vida ¢ ao longo de enormes distancias. Ela tenta
também entender como o Universo. se comportou sob condi¢Ses 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 tltimos 30 anes foi enorme, mas na.

década de 90, em particular, a Cosmologia torneu-se ¢ que chamamos de ci€ncia
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‘madura, dispondo de uma enorme quantidade de dados, informagses diversas e teoria e

instrumentac&o avan¢ando rapidamente.

Observacdes recentes do satélite COBE e outros experimerntos résponderam algiimas
das indagagBes sobre a estrutura ¢ a histéria térmica .do Universo. Observages das
estruturas em grande escala (estimada a partir da distribuigio de galdxias) vém sendo
feitas por diversos.grupos no mundo, usando dados de telescépios no solo ¢ a bordo de
satélites (Telescopio Hubble). Nosso conhecimento sobre a distribuigio e movimento
peculiar _(_causado pela. distribuicio de massa no Universo) das galdxias ainda ¢
incompleto, mas, no proximos anos, é provavel que ndo s esse movimento seja
bastante bem entendido como também seremos capazes de entender exatamente qual é o
papel da matéria escura no Universo. Uma nova geragdo 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 inimagindveis ha 20 anos atrés. Estimativas da idade do Universo e
da quantidade de miatéria escura estdo em andamento, com o Telescépio Espacial
Hubble, e em projeto corm os telescopios GEMINI (nos quais o Brasil tem uma

participagio ativa)..

Esperamos um enorme avango no entendimento da evolugio das galaxias e das
estruturas em grande escala na proxima década. Ainda nfio sabemos exatamente qual é a
natureza da matéria escura, mas provavelmente ela é um “residuo” do Universo jovem.
Virios experimentos estio em andamento para detectar ou eliminar candidatos e cremos
que havera uma resposta, pelo mais precisa do-que hoje, em alguns anos.

Os. problemas principais que a Cosmologia tenta resolver sio bem formiulados, mas
muitas das solugBes tem permanecido obscuras por décadas, Finalmente, com o
aumento da quantidade de informagdes .obtidas a partir do avango dos experimentos,
computadores e o conseqiiente avango da teoria, uma boa parte das questdes
fundamentais apresentadas nesse capitulo estio comegando a ‘ser resolvidas. Nés, da
DAS, que participamos dessa corrida ao conhecimento, estamos trabalhando com os

olhos voltados para os resultados que, quase certamente, surgirdo nos préximos
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anos ¢ as novas idéias que eles trarfio. Se uma monografia sobre esse mesmo tema for
escrita dentro de 10 ou 20 anos, temos:certeza que ela em pouco se parecera. com esta,

no que diz respeito aos problemas fundamentais que a Cosmologia pretende resolver,

5.8 SUGESTOES DE LEITURA

Além da bibliografia em portugués e inglés consultada, incluo alguns outros textos que.
talvez despertem a atengio -ﬂaquél'cs que tiveram uma formagfo em ciéncias exatas: Eles
foram escolhidos com base pura e simplesmente no meu gosto pessoal, estando

ordenadas por ordem crescente de dificuldade.

o Ferris (1990): Texto de divulgaglio, um pouco romanceado, mas que cobre de forma
bastante fiel a histéria da astronomia, desde seus primérdios. O autor ¢ um dos

grandes jornalistas ligados 4 divulgag#o:cientifica nos EUA.

o Hawking (1988): Um dos livios mais  divulgados -sobre Cosmologia,
lamentavelmente muito mal traduzido. para o portugués, sob o titulo “Uma breve
histéria 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.

» Riordan e Schramm (1991): Texto de: divulgacgo cie_nti-'ﬁ'ca, escrito com o objetivo
de passar ao leitor os conceitos basicos do processo de formagio de estruturas-e da.

existéncia de matéria escura no Universo.

»  Wuensche _'(_1"9'94_)',_5 ‘Ensaio sobre o problema da fonnaq_:ﬁo de estruturas-no Universo,
escrito para a revistda da UnB, basicamente voltada para um. pablico de ciéncias

humanas.



Silk (1989): Escrito por um dos fisicos de maior destaque na area, €sse livro
apresenta o modelo do Big Bang de forma simples, e introduz. alguns conceitos

mateméticos (tainbém concentrados em um apéndice) um pouco mais complexos

que os apresentados no livro de Weinberg.

Weinberg (1980): Escrito por um fisico de particulas que se aventurou no-terreno da

Cosmologia, esse texto apresenta, numa linguagem clara & simples, um résumo do

Universo primordial. Um dos primeiros textos de- divulgagio escrito sobre

Cosmologia (1977), possui um apéndice matemdtico para aqueles que desejarem se

aventurar...

Cosmology: a research briefing. (1995): Um texio escrito pelo comité assessor de-
uma das agéncias financiadoras da pesquisa basica nos EUA, sugerindo as-diretrizes
a serem seguidas no proximo século e os principais problemas a sefem atacados em-
astrofisica e cosmologia. Escrito para nfio especialistas, é uma excelente introdugéo

aos problemas atuais.

Shu (1982): Livro texto addtado em diversas universidades. americanas, em g__eral
usado para apreseniar um-curso de um ano em astronomia para alunos que ndo vao

seguir a carreira cientifica.
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6.1, INTRODUGCAO

A Astrofisica ¢ a atividade do Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais - INPE - que

poderia representar de forma mais direta o nome do Instituto. Afinal, seu objeio de

estudo ‘€ o espago e sua atuacfo abrange as mais distantes fronteiras: que podem ser

vislumbradas pelo.ser humano, tanto ém tempo quanto- em espago. Historicamente, a
origem da-pesquisa em Astrofisica no INPE esta ligada ao desenvolvimenio da Ciéncia

Espacial no Institute. A Ciéncia Espacial fol a area da qual se originou todo o INPE.

Inicialmente, o objetivo era estudar o espago circunvizinho & Terra. Mais tarde, esse

campo. de estudo foi ampliado passando a abranger o espaco exterior. Para tanto, houve
a necessidade de deésenvolver instrumentos que fizessem observagdes no espago, a
bordo de baldes, foguetes e satélites, ja que-a atmosfera terrestre absorve grande parte

dos sinais que vém do espago.

As pesquisas nessa area, no INPE, comegaram na década de sessenta e vém. se
desenvolvendo desde entéio, com alguns. ajustes sendo feitos nesse periodo. As primeiras
pésquisas relacionavam-se ¢om a.Astrofisica de Altas Energias, que tem como objetivo
de estudo entender as emissdes de rajios-X ¢ gama oriundas de objetos césmicos, como
pulsares, estrelas ‘binarias, buracos. negros, galdxias etec. Mais tarde, houve" 0
desenvolvimento de estudos na area de Radioastronomia, com a incorporagdo pelo
INPE do Radiotelescopio do Itapetinga, em Atibaia. Em meados da década de 80,
iniciaram-se os estudos relacionados com as observagGes na faixa dptica do espectro

eletromagnético, com a vinda de um grupo de pesquisadores que atnam nessa area,

0--.0bjétivo da Astrofisica ¢ o estudo dos objetos e estruturas que format o Univetso em
que vivemos. Estamos acostumados a ouvir falar do meio ambiente que nos cerca € a
Astrofisica nada mais faz do que estudar o meio ambiente em que a Terra esta inserida.
Portanto, assim como é importarite conheécer os rios, as montanhas, os vales e o clima
‘que nos cercam, conhecer as ‘estrelas, planetas, galdxias e cometas também. ¢ muito

importante. Realizar pesquisas em Astrofisica significa conhecer o nosso meio

ambiente. £ conveniente lembrar que o meio ambiente; na verdade, € a totalidade dos
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fatores externos suscetiveis de influfrem sobre a vida biolégica, social ou cultural de um
individuo ou grupo; o espago externo 4 Terra é um dos fateres que influenciam

diretamente avida na Terra. Portanto, devemos conhecé-lo da melhor forma possivel.

O Sol ¢ o componente da-natureza que mais diretamente afeta a vida na Terra. E ele
quem define ¢ regime de temperatura ne nosso planeta. O Sol também € o responsavel
pelos ciclos. de vida das diversas espécies. da Terra, definindo, por exemplo, a
fotossintesé. Pode ter, também, efeitos indesejaveis, como- a interferéncia nas
telecomunicagdes e na incidéncia de céncer de pele no ser humano. Dessa forma, ¢ mais
do que evidente que devemos entender muito. bem como 6 Sol se comporta para que
possamos nos. precaver de possivels problemas. Outros exemplos também _'podem ser.
dadoes.sobre como o estudo da Astrofisica-pode contribuir para a melhoria da qualidade
de vida do Homem. Antes de mais nada, a Astrofisica pode ‘contribuir para a
preservagio da vida na Terra como um todo; seja por meio de previsao de catéstrofes,
como choques de cometas ou asterdides: de grandes proporgdes com a Terra, seja por
meio de estudos que possibilitem a colonizagio de outros planetas ou mesmo de estrelas
por seres humanos no futuroc. O nosso planeta corre o risco de ser bombardeado por
algum corpo que esteja vagando pelo espago, como aconteceu recentemente com
Tpiter, ‘e sofrer graves coriseqiiéricias, entre elas a extingfio da espécie humana. Supde-
se que no passado algo semelhante tenha ocorrido na agui na Terra e tenha provocado o
desaparecimento de vérias espécies, entre elas a dos dinossauros. As pesquisas
astrondmicas podem ajudar na previsio de catdstrofes comio essas e permitir que
medidas sejam tomadas com antecedéncia para evitd-las ou minimiza-las. Uma outra
contribui¢#o, e das mais importantes;, da Astrofisica foi-o de desmistificar crendices que,
infelizmente, persistern até os dias de hoje', como a astrologia:

As pesquisas em Astronomia e Astrofisica realizadas pelo INPE estdo concentradas na
Divisdio de Astrofisica (DAS), que ¢ uma das trés divisées cientificas da Coordenagiio
Geral de Ciéncias Espaciais e Atmosféricas (CEA) do INPE. O objetivo. dessas
pesquisas ¢ entender os fendmenos que ocorrem no Universo de um modo geral. Busca-
se conhecer as causas desses fendmenos ¢ entender a Fisica que governa os objetos que

s&0 vistos no céu, como estrelas, galaxias, quasares, buracos negros, entre outros.
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A DAS conta com 16 pesquisadores que se dedicam.a alguns dos temas de dominio da
Astroﬁsiba, que englobam estudos que se utilizam de observagdes no. ‘espectro
eletromagnético (da Radioastronomia 3 Astrofisica de Raios Gama), em particulas;
como a detecgfio de raios cosmicos (protons, elétrons e fons) e ondas gravitacionais.
Desses 16 p’esquiéad'ofes’,. 15 sio doutores ¢ um é mestre, mas estd cursando 0
doutorado. A DAS conta ainda com 2 engenheiros eletrbnicos, 1 especialista em Optica
@3 técnicos ligados diretamente ao trabalho de desenvolvimento de experimentos para a.
pesquisa em Astrofisica. A DAS conta com laboratérios equipados para propiciar o
desenvolvimento de instrumentagfio cientifica nas 4reas de microondas, radio, éptica,

raios-X, ¥aios gama, raios cosricos e ondas gravitacionais.

Os estudos em Astrofisica podem trazer beneficios ditetos a sociedade e fornecer dados
para que problemas de outras drea 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 ener_gias;lnfeli_zmente_, isso nio é 130
simples assim, j& que envolve sérios problemas tecnologicos & financeiros. N6 entanto,
0 Universo esté repleto de -regides onde ha energia suficiente para acelerar particulas a
velocidades altissimas. Pela observacdo dessas regides e dos fendmenos que 14 ocorrem,

pode-se aprender muito sobre as coisas que acontecem aqui na Terra.

De uma forma geral, pode-se até questioriar o por qué de se investir tempo e dinheiro
ern pesqiisas relacionadas & Astrofisica num pais como o Brasil. Afinal, o Brasil nio ¢
um pais onde os recursos financeiros sejam -abundantes € ainda hd muito o que deve ser
feito. 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 gran de 'conhe'cimen_'to que ¢ pais
possui. Atualmente, o conhecimento ¢ a arma mais poderosa para o desenvolvimento
econdmico. Apenas como exeimplos; podem ser citados os casos de alguns produtos que
foram deseénvolvidos ou aperfeigoados gragas aos investimentos feitos em pesquisas em
Astrofisica e que hoje rendem dividendos para os detentores dessas ‘tecnologias: a
camara de video com base no CCD (charge coup‘l'ed device), que sdo utilizadas nas

transmissdes de TV e nas videocAmaras portateis de uso doméstico, os aparelhos de
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‘tomografia computadorizada utilizados em medicina, os sistemas de inspecdo de.
bagagens em aeroportos com “scanners” de raios-X, vdrios sistemas de miicroondas
utilizados em telefonia celular, etc. Além desses exemplos, pode ser citado ainda o
enorme potencial que a Astrofisica tem de tentar responder um dos maiores anseios do
ser humano, gue € entender o Universo em que vive & saber mais sobre esse meio

ambiente que o cerca.

Como vimos, o estudo da Astrofisica nfio se resume apenas 2 poesia que o tema suscita,

1mas induz e permite a solugdo de vérios problemas cruciais para a sociedade.

Tradicionalmente, a DAS tenta desenvolver pesquisas que necessitam de observagBes
com instrumentos que ndo estdo disponiveis no Pais, de forma a estimular o
desenvolvimento de.ins'trumentag:ﬁ_jd cientifica no Brasil. Isso deve-se ao fato de o INPE
proporcionar uma Gtima infraestrutura para esse tipo de atividade, que muitas vezes néo
se encontra disponivel nas universidades e outros centros de pesquisa. Em particular, as
atividades ligadas a0 desenvolvimento de instrumentacio espacial, com experimentos a
bordo de baldes, foguetes e satélites, tém o seu lugar natural no INPE, que € o maior

6rgdo civil na drea espacial no Brasil.

Atrelada & sua atuagfio técnico-cientifica, o INPE mantém um curso de pos-graduagio
em Astrofisica que confere titulos-dé mestre ¢ doutor. Os temas das dissertagdes e teses

séo ligados as pesquisas desenvolvidas pela Divisio.

A Divisio de Astrofisica possui uma rede de estagBes de trabalho e de
microcomputadores nos quais se acham instalados os principais soffwares usados peia
comunidade astrondmica intérnacional para a redugfo. ¢ analise de dados e preparagiio
de trabalhos na Aarea. Esses computadores sfio utilizados pelos pe'squis_ado_res. e
estudantes. (de ‘mestrado e doutorado) para pesquisa.e atividades académicas. O INPE.
possui. um centro de computagdo, uma. biblioteca especializada, com mais de 70.000
volumes ¢ 1.500 assinaturas de revistas cientificas, e mantém um Setor de Langamento
de BalGes & disposigio da comunidade cientifica nacional e estrangeira para a realizagéo

de experiéncias que envolvain a necessidade de utilizagdo de balSes estratosféricos.
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6.2 AS PESQUISAS EM ASTROFISICA NO INPE

A peSq'i:isa-'na DAS esta dividida, formalmiente, em 5 linhas de pesquisa, embora haja
uma interagéio entre os pesquisadores. que permeia essa divis@io. Quatro dessas linhas de
pesquisa s3o compostas exclusivamente por pesquisadores' da DAS, enquanto uma €
composta por membros DAS e das outras duas divisdes da CEA (Geofisica Espacial ¢
Aeronomia). As cinco linhas de pesquisa estdo assim distribuidas: Astrofisica de Altas
Energias, com 3 pesquisadores, Astrofisica Optica, com ‘5 pesquisadores, Cosmologia e
Gravitago, com 3 pesquisadotes, Radipastrofisica Molecular, com 3 pesquisadores,
Fisica do Meio Interplanetario, com 2 pesquisadores. Todas essas linhas contam com a
p'artici_pag’:ﬁo' de diversos estudantes de pés-gr.adUac;fio (mestrado e doutoradﬁ). g
iniciacdo cientifica. As pesquisas podem ser melthor definidas, em termos dos objetivos

cientificos, por meio dos seguintes temas:

6.2.1 MEIO INTERPLANETARIO E FiSICA SOLAR

Em Fisica do Meio Interplanetirio ¢ Solar sdo estudados os mecanismos fisicos
referentes as questdes fundamentais de fulguragdes (explosdes) solares, d propagacao
dos efeitos desses fendmenos pelo meio interplanetério e sua influéncia na maghetosfera
terrestre. Em particular, no Sol sdo investigados os processos de armazenamento. de
energia para as fulguragBes, o-iriecanismo causador da liberacdo desta energia e que da
inicio ao fendmeno, € os. meios para prever a OCOMTéncia dessas fulguragdes. - Essas
investigagbes sdio feitas por meio de observagSes em varias regides do espectro
~ eletromagnético, utilizando sistemas’ receptores em radio nas bandas decimétrica e
milimétrica, em conjunto com outros observatorios. internacionais, € com dados em.
raios-X obtidos com experimentos a bordo de satélites. Desenvolve-se instrumentag@o.

na bandas ridio decimétrica e milimétrica.

6.2.2 ESTRELAS

As estrelas sao estudadas de varias formas peles pesquisadores da DAS. Sdo feitas

observagbes em vérios comprimentos d¢  onda, de radio ‘a raios gama, passando




pelo éptico. E estudada a origem das variagbes de brilho em objetos astrofisicos que
apresentam discos: de ma’gé'ﬁa ap seu re_dor., como as estrelas varidveis cataclismicas,
bindrias de raies-X e estrelas pré-seqiiéncia principal. Nessas pesquisas utiliza-se, na
faixa Optica do espectro, um fotdmetro CCD desenvolvido em colaboragdo com o <
Laboratdrio Nacional de Astrofisica. Desenvolve-se instrumentacfio para a realizacéo de.
medidas fotométricas e espectroscdpicas 1o infravermelho préximo com o objetivo de
-estudar as colunas de acresgfio de matéria de. objetos altamente magnetizados e de

estrelas secundarias de varidveis cataclismicas e bin4rias X.

Também ¢ tema de pesquisa, tedrica e observacional, o estudo das camadas envoltérias
de estrelas quentes, eom énfase em sua geometria ¢ variabilidade temporal. Os-estudos
-observacionais abrangem meédidas fotométricas, espectroscépicas e polarimétricas no
visivel ¢ no infravermelho. Atualmente desenvolve-se instrumentacéo para a realizacio
de medidas fotoméiricas ‘¢ espectroscopicas no infravermelho préximo, com fibtas
Opticas, € para polarimetria (linear e circular), com imageadores CCD.

Na faixa de radio a liitha de pesquisa que trata da radioastrofisi¢a molécular investiga as.
-emissdes em ondas miliméiricas provenientes de transi¢des moleculares observadas na
direcHo de nebulosas-da Via-lactea e:de outras galaxias. Buscam-se regides de formagfo
de estrelas visando entender como acontecém essas emissdes. SHo também estudadas
-estrelas em seus ultimos estagios evolutivos, que: podem. apresentar intensa emissdo
molecular. As principais ‘transices moleculares estudadas sdo as de Hpf) e SiO, por
meio de sua emissdo maser, ¢ as de NH;, CS ¢ CH;0H, por meio de sua emissdo
térmica. Todas essas emissdes estdo sttuadas entre 21 e 24 GHz ¢ 40 ¢ 50 GHz. E
desenvolvida instrumentagdo nas areas de espectroscopia acustico-Optica € de receptores
criogénicos. Essas pesquisas s3o efetuadas no Radio Observatorio do Itapetinga ¢ em
cooperagdio com outros observatorios internacionais. Sio ‘também feitos trabalhos
relacionados ao estudo da emissio radio proveniente nuvens circunstelares e nuvens

interestelares Galécticas.
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6.2.3 PULSARES E BURACOS NEGROS

830 realizados estudos: sobre: 0s mecanismos pelos quais algumas classes de- objetos
astrofisicos, tals como estrelas binarias de raios-X, pulsares, nticleos ativos de g_a]'é'x-ias.-e
buracos negros, constituem-se em fontes de emissiio de radiagfo eletromagnética de alta
energia (raios-X e gama). Essas fontes estdo em geral associadas a objetos que sofreram
colapso no final de suas vidas, tais como estrelas anés brancas, estrelas de néutrons €
buracos negros. S&o temas correntes da pesquisa em-altas energias no INPE o estudo de
pulsares de raios-X & de estrelas variaveis cataclismicas. As técnicas experimentais

utilizadas envolvem observagdes dessas fontes por meio de detectores de radiagio X e

gama que sdo colocados a bordo de balGes estratosféricos. O desenvolvimento de novos

detectores, bem como de técnicas de detécgfio e de imageamento ne dominio-de raios-X
e gama, s#o esfor¢os permanentes do INPE. Sdo feitas também observages nos

teleseopios opticos de forma a complementar as informagfes obtidas em raios-X e

gama.

Pulsares e buracos negros sio objetos césmicos altamente intrigantes’ dadas as suas

caracteristicas singulares. Entender a Fisica responsavel pela formagfo 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

‘emissio eletromagnética de pulsares € buracos negros e.a DAS tem contribuido bastarite

nesse sentido com a identificac@io de varios pardmetros que identificam esses objetos.

6.2.4 GALAXIAS

Estudam-se as condices fisicas reinantes nas galaxias e nas grandes esiruturas por elas

formadas, os aglomerados, 'sua origem e evolugio em escalas de tempo cosmoldgicas.

Sdo realizados estudos, tedricos e observacionais sobre a dinémi’_ca'e’ a evolugdo quimica
de galdxias normais. assim como de galdxias apresentam atividade peculiar (quasares e
nicleos ativos de;galéxia’s_)_.. Simula¢des numéricas de -encontros e colapsos de galaxias
constituem tema de pesquisa nesta area. Também sdo. realizadas pesquisas sobre a

dinimica e evolugio dos grupos e aglomerados de galdxias. A fotometria ¢ a
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espectroscopia no vistvel, em telescopios brasileiros ou no exterior, constituem a
principal fonte de dados nestes estudos, E desenvolvida instrumentacio éptica eficiente

& competitiva que & utilizada nos telescopios brasileiros.
6.2.5 RAIOS COSMICOS

Na pesquisa relacionada aos raios cdsmicos, o objetivo € estudar as diferentes particulas
que atingem a Terra vindas do espago exterior, como ‘prétons, elétrons e fons. Em
particular, estudam-se as particulas aprisionadas nos cinturdes de radiagio que
envolvem a Terra. Essas particulas s8o aprisionadas ao redor da Terra devido a
infludncia do campo magnético terrestre; Elas sio provenientes de varias regides e
fontes do Universo, desde as mais préximas, como o Sol, até-as mais longinquas, como
os meios interestelar e intergaldctico. Conhecerido as caracteristicas dessas particulas,
como energia e densidade numérica, pode-se conseguir varias informagdes. sobre as

regides de onde elas foram geradas.

6.2.6 COSMOLOGIA

Em Cosmologia, a énfase ¢ dada ao estudo da Radiacio Cosmica de Fundo de 3 K (~-
270° C), em rnicroondas, origindria do Big Bang, a grande explosdo da qual o Universo
se originou, principalmente nos aspectos relacionados & sua distribuigio espacial, que
forecem informagdes a respeito do processo de formagio das estruturas que
observamos fno céu, como galdxias ¢ aglomerados de galaxias. SHo realizadas
observacdes com detectores de microondas ¢ infravermelho embarcados em baldes
estratosféricos e satélites. Estd sendo desenvolvido atualmente um experimento, em
conjunto comi instituigies no exterior, capaz de obter dados que’ complementem os
obtidos. ‘pelo -satélite COBE. Esse instrumento fard vbos a bordo de  baldes
estratosféricos por mais de 100 dias ao redor da Terra. Sdo feitas também observagdes
da ernissdo radio da nossa galéxia com o objetivo de conhecer o grau de contaminagio

desse sinal nas medidas da Radiaggo deé Fundo.
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6.3 INSTRUMENTAGAO UTILIZADA

Para que a pesquisa em Astrofisica seja realizada, é necessario obter informagdes sobre
o Universo ‘de diferentes formas, Em geral, sio utilizados instrumetitos baseados o.
solo, .como os telescdpios .Opticos e os radiotelescopios, e no espago, .como ©s
experimentos embarcados em baldes, foguetes e satélites. Os pesquisadores da DAS
utilizam-se de praticamente todos os meios disponiveis hoje em ‘dia para obter os dados

necessdrios para as pesquisas astrofisicas realizadas pela DAS.
6.3.1 INSTRUMENTOS NO SOLO

6.3.1.1 TELESCOPIOS OPTICOS:

Os pesquisadores-da DAS utilizam em suas pesquisas dados obtidos na regido optica e
infravermelha do espectro eletromagnético com. os telescopios situados no Laboratorio
Nacional de"Astrofisica (LNA), do-Conselho Nacional de Desenvolvimento Cientifico €
Tecnologico (CNPg). Esses telescépios estdo instalados no sul de Minas Gerais, a 1864
m de altitude, no Observatério do Picodos Dias (OPD/LNA), municipio de Brasépolis.

Os telescopios utilizados sdo os seguintes:

o Telescopiode 1,6 m de didmetro (Perkin-Elmer):

Este é o principal telescopio do OPD/LNA. Entrou em ﬁJﬂCi’on'amen_to em 1981. O
espelho primério tem 1,6 m de didmetro. Esse telescopio realiza apontamento e
acompanhamento de alvos no céu sob controle de um programa desenvolvido pela
UFMG e LNA. A precisio absoluta do apontamento. ¢ de 15 segundos de arco. O

telescépio € utilizado para fotometria ¢ espectroscopia.

e Telescopio 0,6 m de didmetro (Boller & Chivens):

Este telescopio foi instalado no OPD em 1992 por meio de um convénio entre o
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Instituto Astrondmico e Geofisico da USP e 0 LNA. O espelho primério tem 60 cm de
didmetro. O apontamento desse telescopio utiliza uma adaptagio do programa

desenvolvido para o telescépio de 1,6 m. E utilizado exclusivamente pata fotometria.

e Telescopio 0,6 m de didmetro (Zeiss):

Este telescopio foi adquirido da ex-Alemanha Oriental em troca de café nos anos 60/70.
Permaneceu armazenado em Brasopolis durante muitos anos até ser montado em 1983
no OPD. O projeto dptico € de um Cassegrain cldssico, com primdrio parabélico e
secunddrio hiperbélico. O instrumento tem. apontamentd manual. E utilizado

exclusivamente para fotometria.

‘Sdo utilizados vérios detectores acoplados. a ‘esses telescopios ¢omo uma camiara de
infravenﬁelho-, imageadores CCD, fotdmetros e espectrOmetros. A cémara
infravermelha (CamlIV), que foi construida por integrantes da DAS e estd em operacio
desde margo de 1999, ¢ baseada em um detector de alta resotugéio & ¢ refrigerada. auma
temperatura de 77 K (-196° C) de forma a melhorar sua sensibilidade, Opera na faixa
de 0,8 & 2,4 um. Esti sendo utilizada 1o LNA e permite a realizagho de projetos
especiroscopicos com alta resolugfo. Pode operar com diferentes resolugdes angulares,
dependen‘do do arranjo ‘6ptico feito no telescépio no qual serz instalada. E apropriada

para realizar observagSes tanto de pequenas quanto grandes dreas do céu.
6.3.1.2 RADIOTELESCOPIOS

e ROI
O Radio Observatério do Itapetinga. (ROI)',-situado numa area de 3 alqueires dentro do
municipio de Atibaia, SP, é o local onde s¢ encontra a-maior instalagio destinada a
radioastronomia no Brasil: Em funcionaménto desdeé o inicio da década de setenta, &
operado-hoje pelo INPE e estd a disposicio de toda a comunidade cientifica nacional.
Possui uma antena de 13,7 m de didmetro capaz de receber sinais de freqiiéncia entre 1

e 150 GHz. S#o realizadas varias pesquisas -astronémicas, incluindo as



relacionadas a Fisica Solar, formagdo de estrelas, astronomia galdctica e extragaldctica.

o Antena decimétrica solar de 9 m de didmetro:

Esta antena encontra-se instalada no INPE, em S&o José: dos Campos, ¢ ¢ dedicada ao
estudo da fisica solar e do meio interplanetario. Encontram-se instalados um
especirgrafo decimétrico de banda larga (200-2500 MHz), de altz sensibilidade e
resolucdo, que fornece dados aos pesquisadores sobre os fendménos que acontecermn ho
Sol e no €spago. entre 0s ‘planetas. Encontra-se também em operagdo um receptor de
freqiiéncia varidvel (18-23 GHz), um espectrometro’ decimétrico de banda estreita de
altas resolugdes temporal e especiral e um especttdmetro digital decimétrico de alta
resolugiio e banda.larga. Encontra-se em fase de desenvolvimento um espectrémetro

milimétrico de freqiiéncia variavel. Esta antena estd em operagéo hé alguns anos..

s GEM

O. radiotelescopio GEM (do inglés Galactic Emission Mapping — Mapeamento da
Emissdo Galéctica) € fruto um projeto desénvolvido dentro de uma colaboragio
internacional envolvendo pesquisadores da DAS e instituiSes dos Estados Unidos da.
América, Itdlia e Colémbia. Trata-se de uma antena de 5,5 m de didmetro capaz de
operar com receptores radio enmtre 400 MHz e 10 GHz. O objetivo é fazer um
levantamento em forma de mapas de todo o céu em algumas fregii€éncias de radio. E um
instrumento dedicado a essa pesquisa e que.opera 24 horas por dia durante todos os dias
do ano obtendo dados. 'Nat'uralmen_te_, s80 realizadas: manutengdes periddicas no
instrumento e também realizadas viagens para instald-lo em diversas localidades ao
redor do globo terrestre. Esse instrumento ja realizou- observagdes nos Estados Unidos,
na Coldmbia, nas IThas' Candrias, Espanha, no Pélo Sul, e estd agora no Brasil, instalada

‘no campus do INPE em Cachoeira Paulista, SP, onde deve operar por alguns anos.




6.3.1.3 OBSERVATORIO DE ONDAS GRAVITACIONAIS

O Projeto Graviton € um esforgo de cientistas brasileiros de diversas instituigdes (INPE,
USP, UnB, CBPF/LAFEX) para construir uma anténa gravitacional ressonante capaz de
observar sinais gravitacionais oriundos de fontes astrofisicas. A primeira deteccéio de
ondas gravitacionais terd um. impacto extraordindrio na pesquisa em Fisica, nfio. 56
porque confirmard uma previsdo fundamental da Teoria da Relatividade Geral ¢ testatd
varias teorias de gravitacfio, mas também porque representard a aberiura de uma nova
Mjanela™ para estudar o 'Uni'Verso__, permitindo observar fendmenos dque ‘seriam
impossiveis de ser observados no espectro eletromagnético.

A Antena Einstein consistird ém um poliedro macigo, com 3 metros de didmetro, feito
de uma liga metdlica pesando vérias toneladas. O telessensor serd capaz de converter a
energia das -ondas gravitacionais em impulsos elétricos. que serfio amplificados ‘por
dispositivos supercondutores, digitalizados e, entfo, processados e -analisados
computacionalmente. Para minimizar ruidos externos o detector terd que ser mantido
sob alto vacuo e refrigerado a temperaturas ultra-baixas, de ordem de 0,1 kelvin (ou o
273° C). A sensibilidade com que essa antena operard vai permitir -detectar uma
explosdo de supernova ou o choque: de duas estrelas compactas, que originalmente
orbitassen entre si, sé-estes eventos ocorrerem até uma distanciade 15 Mpc (50 milhdes
de anos luz). Isto inclui o Aglomerado de Virgem, que possui milhares de galaxias, €

aumenta as chances de observagdo do fendmeno,

6.3.2 INSTRUMENTOS NO ESPACO

* MASCO
O projeto MASCO tem como objetivo construir m ‘telescdpio que seja capaz de
realizar 0bsery_a__c;.6es do céu, produzindo imagens, em raios-X e gama de vérias regides

do Universo. Essas. emissdes cosmicas sé6 podem. ser observadas em grandes altitudes

por causa da -absorgdo da atmosfera terresire. Para realizar essas observagdes, o



telescépio serd colocado a bordo de uma plataforma que serd suspensa por um baldo.
plastico cheio de hidrogénio. As observagdes serdo 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 sistemas de controle sejam
altamente cficientes para marter o telescopio apontando para um alvo no céu
independentemente do movimento do balfo. A téenica utilizada para obter as imagens
ern raios-X e gama é conhecida como “mdscara codificada”, daf o nome do projeto, que
se ofi_g_inou' das duas primeiras silabas das palavras que formam o nome da técnica de

imageamento empregada.

s ACE

O projeto ACE (4ddvanced Cosmic Explorer), uma cooperagdo cientifica entre a DAS, a

Universidade da Califérnia, Santa Barbara (EUA), o Jet Propulsion Lab (EUA) e o

‘National Center for Atmospheric Research (EUA), é um experimento ‘coricebido para
estudar a distribuigdo angular da Radiagdo Césmica de Fundo em microondas em

escalas angulares entre 0,15° e 10°. Ele serd capaz de gerar um conjunto de mapas do

céu na faixa de comprimentos de onda milimétricos {entre 25 e 100 GHz) com uma

resolugdo melhor que 1°.

O ACE ¢ um projeto a ser lancado em balo estratosférico em voos de longa duracdo (t
> 100 dias). Ele sera montado. sobre uma plataforma estabilizada, sendo o conjunto
gbndola-sistema optico construido utilizando:se materiais compostos; o que tormara toda
a estrutura.extremarnente leve. Versdes antigas utilizaram -espelhios comuns, do mesmo
tipo empregado para medidas ém microondas. Entretanto, no caso do ACE, o peso a ser
carregado pelo baldo estratosférico é um fator critico. O projeto consistird em quatro
vdos de diferentes latitudes (sendo-um do Brasil), cobrindo cerca.de 75% do céu com a

melhor co’mﬁihacﬁo de resolucgdo angular-e sensibilidade ja conseguida.




6.3.2.2 SATELITES
s SAC-B

O Satélite de Aplicaciones Cientificas (SAC-B) foi um experimento de colaboragio
entre instituigbes cientificas' da Argentina, da Itilia, dos EUA ¢ o INPE, com a
finalidade de estudar a emissio de raios-X do Sol. Foi o primeiro satélite construido
pela Argentina e foi totalmente testado no INPE, tendo a participacio de pesquisadores
da DAS. Infelizmente, devido a uma falha do foguete Pegasus dos EUA, o satélite: foi
_perdido depois do langamento, no final de 1996. De qualquer forma, os testes realizados
pelo INPE mostraram que hd dominio® tecnolégico no Brasil para testar com ‘sucesso

experimentos cientificos espaciais.

o SACI—1

O primeiro microssatélite brasileiro, SACI —1 (Satélite Cientifico) levard a bordo varigs
pequenos experimentos, dentre eles um experimento gue conta com a participagdio de
pesquisadores da DAS. Trata~se do experimento ORCAS- (Observagdes de Raios
Cosmicos Andmalos e Solares ha Magnetosfera) que tem a missfio de monitorar a
concentragiio € o fluxo de particulas como elétrons, Hélio, Nednio e Litio na
magnetosfera terrestre. O experimento ORCAS é 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 variag3o temporal de ambos durante as
diferentes atividades solares. O experimento ORCAS foi o resultado. de uma

colaboragio cientifica entre o INPE e instituigtes de pesquisa dos EUA e Jap#o.

o Satélite Franco-Brasileiro

Encontra-se em fase de desenvolvimento um satélite: cientifico de pequeno porte
denominado FIRE (Flare InfraRed Experiment), que tem como objetivo cientifico
realizar observagdes do Sol 1o infravermelho. Esse satélite estd sendo desenvolvide em
conjunto com pesquisadores do Centro de Radioastronomia e Aplicagdes Espaciais

(CRAAE), que é um consorcio. que engloba pesquisadores do INPE, da Universidade



)

Estadual de Campinas e Universidade Mackenzie, e instituiges estrangeiras.

6.4 CONCLUSAQ

Os pesquisadores da DAS tém contribuido bastante para o avango da Astrofisica em

termos mundials. Virias descobertas foram feitas gracas as pesquisas realizadas ne

INPE. Essas contribuig:ﬁes. incluem todas as dreas de pesquisa citadas acima. Por
exemplo, em radio e microondas foram descobertas ‘estruturas peculiares presentes na
emissdo radio do Sol, foi obtido um mapa da emissdo da nossa -galdxia que mostra
caracteristicas novas, foram realizadas observagdes da distribuicsio angular da Radiagio
Cosmica de Fundo em microondas revelando novas caracteristicas que sdo
fundamentais para a Cosmologia, ¢ foram desenvolvidos vérios sistemas que
possibilitardo a obtengiio de dados. de'-melho_r'q_tlalidad_e. Em: éptica, foi descoberto um
novo quasar; PDS456, que é 1,3 vezes mais fuminoso que o quasar 3C273, que € o
quasar mais conhecido, e tornou-se o quasar mais luminose no Universo Pproximo.
Também foram. descobertas caracteristicas novas na emissdo de pulsares. Em altas
energias, contribuictes significativas foram realizadas no campo do estudo de galéxias e
aglomerados.

Em termos de avangos na drea de instrumentagdo, vérios sistemas foram desenvolvidos
em todas 0s campos de atuagdo dos pesquisadores do INPE: consquistou-se o dominio
da produgdo de componentes para receptores de radio e microondas, foram realizados
projetos opticos de precisdo, desenvolvidas técnicas de imageamento em dptica, Taios-X
e gama, projetados. ¢ construidos sistemas automaticos de -controle de plataformas
espaciais, com o desenvolvimento de um sensor estelar, houve o desenvolvimento de
instrumentos a serem usados em satélites, etc. As pesquisas em instrumentagfo

astrondmica realizadas pelo INPE s@o responsdveis pela quase totalidade da produgio

nacional na area.




As pesquisas desenvolvidas pelos pesquisadores da DAS sdo publicadas nos. meihores,

periddicos técnicos ¢ cientificos do mundo, que sdo sujeitos a0s mais rigorosos sistemas

de avaliagdo da qualidade, da importncia ¢ ‘da originalidade dos trabalhos. Esses

trabathos também séo apresentados nas principats reunioes tecnico-cientificas realizadas

no Brasil e no mundo.

As pesquisas realizadas pela DAS contribuem ‘tambémy para a formacfio de pessoal
altamente qualificado que.serd incorporado aos varios segmentos produtivos brasileiros,
seja da area técnico-cientifica ou de 4reas correlatas, o que garante um retorno altamente

importante para a-sociedade.
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PUBLICACOES TECNICO-CIENTIFICAS
'EDITADAS PELO INPE

RELATORIOS DE PESQUISA

@Reportam resultados de pesquisa tanto
de natureza técnica quanto cientffica.

NOTAS TECNICO-CIENTIFICAS
elncluem resultados preliminares de
pesquisa, descrigio de equipamentos,
software, sistemas € experimentos,
apresentagio de testes, dados e atlas, ¢
documentagio de projetos de
engenharia,

MANUAIS TECNICOS

eDescrevem normas, procedimentos,
insirughes e orientagbes.

PUBLICACOES DIDATICAS

®Apoctilas, notes de aula & saanuvais
did4ticos.

TESES E DISSERTACOES
®Teses o DissertagGes apreseatadas nos
Cursos de Pés-Graduacio do INPE,

" PUBLICAGOES SERIADAS

oPeriédicos Técnico-cientificos: Boletim
de Sensoriamento Remoto, Climanglise:
Boletim de Monitoramento ¢ Andlise
Climética,

®Anais de Eventos
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