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Capitulo 1
MECANICA DO SISTEMA SOLAR

A Astronomia divide-se basicamente em duas linhas de estudo acerca das
caracteristicas dos corpos celestes, que dependem da forma que se interpreta a luz
proveniente desses astros. Em Astrofisica procuramos identificar o tipo de radiacdo e
buscamos quantifica-la para caracterizar os objetos em funcédo de suas condicdes fisicas. Por
outro lado, em Astrometria e Dindmica Celeste procura-se conhecer a posicdo e 0 movimento
dos objetos avaliando a direcdo de onde provém a radiagao.

No6s dedicaremos esse capitulo ao estudo das leis que regem a mecanica do sistema
solar, apresentando inicialmente a evolucdo dos conceitos a respeito da estrutura do nosso
sistema planetério. Os topicos abordados serao os seguintes:

e ESTRUTURA DO SISTEMA SOLAR
a. Sistema Geocéntrico
b. Sistema Geocéntrico com Epiciclos
c. Sistema Heliocéntrico
d. Configuragdes Planetéarias
e AS LEIS DE KEPLER
Lei das elipses
Lei das areas
Lei harménica
e AS LEIS DE NEWTON
Leis de movimento
Lei da gravitagcdo universal

3? lei de Kepler na formulagédo Newtoniana
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MECANICA DO SISTEMA SOLAR

Alguns conceitos basicos da astronomia surgiram na antigtidade, a partir da simples
observacdo das mudancas na posicao dos corpos celestes. Ao olharmos para o céu, notamos
que ele se apresenta na forma de um hemisfério, como se nos situassemos no centro da
esfera correspondente. Esta € a chamada visao egocéntrica do céu, que em astronomia é
conhecida como Observagao Topocéntrica. Vamos descrever a seguir algumas definicoes
estabelecidas por esse tipo de observacao.

O intervalo de tempo conhecido como Dia Claro é estabelecido pelo Movimento Diurno
Aparente do Sol, que nasce do lado chamado nascente ou oriente, move-se pela Abdbada
Celeste e finalmente se pbe do outro lado, chamado poente ou ocidente. O periodo chamado
Noite ¢é definido pelo Movimento Noturno Aparente, desde o instante em que o Sol se pde
até que volte a nascer novamente. Verificados esses dois movimentos, convencionou-se
chamar-se de Movimento Diario Aparente 0 movimento que os astros parecem realizar no
céu no periodo de cerca de um dia.

Durante milénios, observacdes feitas noite apds noite mostraram que a posicdo das
estrelas parece nao mudar, sendo entdo consideradas fixas, umas com relacdo as outras.
Esta aparente imobilidade das estrelas fez com que elas fossem, para efeito de
reconhecimento do céu, associadas em grupos puramente subjetivos chamados
Constelagoes. Hoje em dia sdo catalogadas 88 constelacoes.

Imagem
. % projetada no céu
v/

Figura 1. Representacdo esquemdtica da constelagdo de Orion e o efeito de projecdo que faz com que a constelagdo tenha a
aparéncia de um grupo de estrelas.
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A principal diferenca entre estrela e planeta € que na estrela ocorrem reacdes de fusdo
nuclear que geram energia e fazem com que ela brilhe, ja o planeta apenas brilha por um
efeito de reflexdo da luz que ele recebe. Na antigliidade, a distingdo entre planeta e estrela
dependia do que se observava e logo descobriu-se uma importante diferenca: as estrelas
parecem fixas nas constelagbes, enquanto que os planetas (palavra de origem grega
significando "errante") se movem ‘"entre" as estrelas fixas. Foi assim que os antigos
conseguiram reconhecer os 5 planetas visiveis a olho nu: Mercurio, Vénus, Marte, Jupiter e
Saturno.

Para melhor entender os Modelos propostos antigamente, que buscavam descrever a
estrutura do Sistema Solar, vamos abordar alguns dos conceitos estabelecidos com base nas
observacdes do Sol, da Lua e dos Planetas, feitas a partir da Terra (observacoes
geocéntricas): o movimento diurno se da na direcdo oeste, com relacdo ao horizonte. Porém,
com relacdo as estrelas, o Sol tem
um movimento aparente na direcéao
leste, durante o periodo de um ano.
Essa trajetéria aparente do Sol
(entre as estrelas) tem o nome de
Ecliptica. As doze constelacbes por
ela atravessadas formam o zodiaco.
Os Planetas e a Lua assim como o
Sol, movem-se com relagcdo as
estrelas no interior da faixa do
Zodiaco.

1 ecliptica

Figura 2. A ecliptica e o movimento anual

aparente do Sol

ESTRUTURA DO SISTEMA SOLAR

Antes de se chegar a um melhor entendimento a respeito do sistema solar, muitos
modelos foram propostos para explicar as observacées que se realizavam e apresentar uma
teoria que reproduzisse o movimento dos astros. Cada modelo propunha uma estrutura
diferente para o sistema solar e veremos aqui apenas os que foram mais aceitos durante um
certo tempo.
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(a) Sistema Geocéntrico

O modelo que predominou por mais tempo foi o Sistema Geocéntrico, com a Terra
ocupando o centro do Universo, e tudo o mais girand0o ao seu redor. Esse sistema foi
idealizado a partir da observacdo do movimento diario dos astros, e foi usado até o século XVI.
Admitindo-se que, quanto mais distante da Terra estivesse o0 astro, mais tempo levaria para dar
uma volta em torno dela, estabeleceu-se a seguinte ordem de colocacao: Terra, Lua, Mercurio,
Vénus, Sol, Marte, Jupiter e Saturno. As estrelas estariam englobando tudo.

Eefora das Apesar de razoavel, esse modelo apresentava
Estrelas Fixas alguns inconvenientes: na época acreditava-se que o0 céu
era um local perfeito, e portanto os astros deveriam
realizar movimentos perfeitos. No entanto, entre as
estrelas fixas, as quais realmente realizavam movimentos
bastante uniformes, encontravam-se 7 astros que fugiam
completamente dessa regra: eram os chamados Astros
Errantes (planetas). Neste caso, o Sol e a Lua também
eram chamados de planetas.

Figura 3. Sistema Geocéntrico proposto por Ptolomeu no séc. II d. C.

Os movimentos dos planetas se mostravam complicados, mas todos com a mesma
caracteristica de estarem sempre proximos a ecliptica. Mercurio e Vénus (também
denominados planetas inferiores) se caracterizam por oscilarem em torno do Sol, como se este
definisse uma posicdo meédia. A maxima distancia angular entre o Sol e o planeta, é
aproximadamente de 41° para Vénus e 25° para Mercurio. Por esta razdo estes planetas séao
visiveis somente pouco antes do amanhecer, ou instantes ap6s o pér do Sol.

Merclrio

——

Vénus

Figura 4. Maximas distancias angulares entre o Sol e os planetas Mercirio e Vénus, observadas da Terra.
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O movimento dos planetas inferiores, assim como o do Sol e da Lua, é de oeste para
leste em relacdo as estrelas fixas. Esse sentido é dito direto. Os demais planetas (também
denominados superiores) se distinguem por apresentarem eventualmente ao longo de sua

trajetéria um deslocamento de leste para oeste
(retréogrado), descrevendo um lago e depois

4 retornando ao sentido normal. Cada planeta tem

N Concer | um periodo proprio de movimento retrogrado.

g Fail " Marte, por exemplo, descreve um lago a cada
/ME{/ | 780 dias; Jupiter a cada 399 dias.

Figura 5. Representacdo do movimento do planeta Marte com
relacdo as constelagdes, formando lagos (movimento retrégrado).

.\7 Trajetéria de Ul |
\\ Marte _— pe 5 b
/ Mai o /
L 4

ECLIPTICA

O movimento retrégrado (de leste para oeste) apresentado pelos planetas superiores
ocorre quando estao proximos do fenébmeno conhecido como oposicdo. Como sua velocidade
€ menor que a da Terra, o0 movimento angular aparente visto daqui torna-se negativo. O
planeta descreve um pequeno lagco entre as estrelas, porque sua érbita e a da Terra nao séao
exatamente coplanares. Esse efeito somente foi explicado mais tarde, quando Copérnico
afirmou corretamente que a velocidade dos planetas diminui com a distancia ao Sol.

Como o sistema geocéntrico ndo explicava os Esfera das
movimentos dos planetas com relacdo as estrelas Hstrelas-tas
fixas, no século IV a.C. Heraclides prop6s um sistema
misto. A Terra estaria no centro do Universo, mas
Mercurio e Vénus, que nunca eram vistos muito
distantes do Sol, girariam em torno deste.

Figura 6. Sistema Geocéntrico proposto por Heréclides

(Fig. 2.2 - Boczko, 1991)
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(b) Sistema Geocéntrico com Epiciclos

A medida que os métodos e os instrumentos de
observacao astronémica ficavam mais refinados, as
posicoes observadas se diferenciavam cada vez mais

. . Deferente
das posicdes previstas pelos modelos adotados.

Para amenizar o problema, adotou-se um Terra
modelo geocéntrico que inclui epiciclos, aperfeicoado

por Ptolomeu no século Il d.C. O planeta giraria em

torno de um ponto abstrato que por sua vez giraria

Epiciclo Marte

em torno da Terra. A Orbita do ponto abstrato
chamava-se deferente e a 6rbita do planeta em torno

do ponto abstrato era o epiciclo.

A melhoria das teorias e das observacbes exigiu que o
primeiro epiciclo passasse a ser um segundo deferente, ao
qual se ligava um segundo epiciclo. E assim sucessivamente.

Epiciclo
Planeta<

Figura 7. Sistema geocéntrico PLANETA

com epiciclos (Fig. 2.3, Boczko

Deferente

1991)

OTERRA

Apesar de reproduzir com boa precisdo as posicoes
observadas, o método tinha a desvantagem de ser
bastante complexo para a época. A medida que se
conseguiam novas observagdes, mais e mais discrepancias iam sendo constatadas na teoria
de Ptolomeu. A tentativa de explicar as numerosas discrepancias através de outro modelo, que
nao fosse 0 geocéntrico, sempre esbarrou em confltos com a Igreja. Assim, a cada
irregularidade observada, acrescentava-se artificialmente mais e mais epiciclos, deferentes,
etc.

(c) Sistema Heliocéntrico

No século XVI, o polonés Nicolau Copérnico procurou uma maneira de simplificar essa
representacao, e propbs o sistema heliocéntrico, isto é, 0 Sol passaria a ocupar a posi¢cao de
centro do Universo, e a Terra seria apenas mais um dos planetas que giravam em torno do
Sol. Essa idéia nao era absolutamente original, considerando que ja havia sido apresentada
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anteriormente por Aristarco e por Nicolau de Cusa.
Mesmo no antigo Egito, por volta do século XIV a.C.,
Amendfis IV propds o Sol no centro do Universo,

mas nesse caso O motivo parece ter sido
unicamente religioso, sem nenhum fundamento
cientifico. Copérnico teria sido o primeiro a dar uma
forma cientifica ao sistema heliocéntrico.

Com o Sistema Heliocéntrico, o0 movimento
aparentemente desorganizado dos planetas pode

ser explicado como sendo resultado de uma simples

soma vetorial de velocidades. Também nesse
sistema, o movimento dos planetas era suposto
circular e uniforme, como convinha (conforme os

l7

dogmas da época ) a qualquer movimento perfeito.

A ordem dos planetas em torno do Sol foi estabelecida da mesma forma como no caso
geocéntrico: quanto maior o periodo da 6rbita, mais distante o planeta deveria estar do Sol.

Esfera das
Estrelas Fixas

(d) Configuragées Planetarias

A primeira prova irrefutavel de que a Terra néao
era o centro de todos os movimentos celestes veio com
Galileu Galilei no inicio do século XVII, quando ele
apontou uma luneta ao planeta Jupiter e pode perceber
que 4 astros (mais tarde chamados de satélites
galileanos de Jupiter) descreviam com certeza, Orbitas
em torno de Jupiter e ndo da Terra. Dessa forma, o
sistema geocéntrico perdeu sua credibilidade.

Figura 8. Sistema Heliocéntrico, proposto por Copérnico, cujo retrato
aparece ilustrado acima (J.L. Huens, National Geo. Soc.) .

Algumas situacoes especiais chamadas configuragbes planetarias foram definidas em
funcdo do alinhamento entre Sol, Terra e Planeta. Define-se elongagao como sendo o angulo
visto a partir da Terra entre as dire¢cdes do centro do Sol e de um planeta. Elongacao de 0° é
chamada conjungao; 180° é oposigao; e 90° é quadratura, quando a Terra esta no vértice de
um angulo reto. Com base nas configuragcdes planetarias e em observacbes pode-se
determinar a distancia dos planetas até o Sol.
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As viérias configuracoes planetarias dependem das diferentes combinacdes entre a
posicao do Planeta (P) com relacdo a Terra (T) e ao Sol (S), de acordo com a Figura 9:

Planetas interiores (Mercurio e Vénus)
E . ~ .
2 e Conjuncéo Inferior:

Planeta entre a Terra e 0 Sol (I))

‘& e Conjungéo Superior:

‘3 Sol entre a Terra e o Planeta (I;), sendo que nos casos de
‘( maxima elongag¢ao ocidental (I,) e oriental (L) ndo ocorre
alinhamento.

Figura 9. Configuracdes planetdrias (Fig. 2.4, Boczko 1991).

Planetas exteriores
o Oposicdo: Terra entre Sol e Planeta (E)

» Conjuncao: quando o angulo entre Sol e planeta, observado da Terra, é zero (E;), sendo que
nos casos de quadratura ocidental (E,) e oriental (E4) ndo ocorre alinhamento.

AS LEIS DE KEPLER

Em 1687 Isaac Newton formulou as leis de movimento e a lei da gravitagdo universal e
deduziu algumas das mais significativas propriedades do
movimento planetario e dos satélites. Porém, antes de se
estabelecerem os principios da mecanica, que permitiiam o
estudo dindmico dos movimentos dos corpos celestes, os
estudos cineméaticos eram feitos com base nas observagdes. A
deducéao das trés Leis de Kepler precedeu o trabalho de Newton
em varios anos. A Mecanica Celeste foi introduzida por Newton,
investigando que tipo de informacao a respeito da forca que atua
sobre um planeta pode ser deduzida das Leis de Kepler.

Desde a época de Aristoteles, pensava-se que o Unico
: movimento natural e perfeito era 0 movimento circular e que os
Kepler, com o retrato de Tycho corpos pesados moviam-se necessariamente em circulos. Os
Brahe, ao fundo. Ilustrado por lan nta irariam m raietori ircular m
11, Haons, National Goo, Soc. pla e.tas ~e tao g aria .e trajetorias circulares ou e
combinacdes de circulos maiores.
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Entretanto, Kepler, usando os dados observacionais de Tycho Brahe, comecou a
encontrar dificuldades em conciliar uma tal teoria com os fatos observados. De 1601 até 1606,
tentou ajustar varias curvas geométricas aos dados de Tycho sobre as posi¢cdes de Marte.
Finalmente, encontrou uma solucdo: a elipse. A 6Orbita foi determinada, e Kepler publicou em
1609 suas duas primeiras leis do movimento planetério. A terceira foi publicada em 1619.

".‘;g
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Sabemos que na elipse, a soma das distancias até os focos
€ constante: r + r’ = 2a, onde a é 0 semi-eixo maior.

No caso de uma o6rbita planetaria, o semi-eixo maior da
elipse é a distancia média do Sol até o planeta.

Figura 10. Numa elipse, a soma das distancias de um determinado ponto da érbita

até os focos € igual ao eixo maior.

Lei das Elipses

Kepler conseguiu demonstrar que as Orbitas estdo em planos que contém o Sol e
descobriu que se tratavam de elipses, definindo a 12 Lei: A orbita de cada planeta é uma
elipse, com o Sol situado em um dos focos (veja Fig. 11A.).

Lei da Areas

Kepler também investigou as velocidades dos planetas e encontrou que o movimento é
mais rapido nos pontos da Orbita que sdo mais préximos do Sol. Ele conseguiu expressar
analiticamente este fato, considerando o segmento de reta que une o planeta ao Sol. Assim,
foi definida a 22 Lei: A reta que liga o planeta ao Sol varre areas iguais em intervalos de tempo

iguais (veja Fig. 11B.).

Considere dois intervalos de tempo iguais,

de1a2ede3a4. Areta SP, que liga o
Sol ao planeta, varre a mesma area A em
ambos os intervalos.

Figura 11. (A) Primeira lei de Kepler. (B) Segunda lei de Kepler.
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Lei Harmoénica

Sempre guiado pela busca de harmonia, Kepler trabalhou durante 10 anos até
apresentar a 32 Lei: O quadrado do periodo de um planeta é proporcional ao cubo de sua
distdncia média ao Sol. Essa lei pode ser algebricamente expressa por P¥a® = k, onde P é o
periodo sideral' do planeta e a o semi-eixo de sua érbita. A constante k tem o mesmo valor
para todos os corpos orbitando em torno do Sol.

A LEI DA GRAVITACAO UNIVERSAL DE NEWTON

Antes de Newton, Kepler ja havia suspeitado que alguma forca atuava para manter os
planetas em érbita ao redor do Sol, atribuindo as orbitas elipticas a uma for¢a de atracao
magnética.

Seguindo uma linha de raciocinio semelhante, Newton descobriu sua lei da gravitacao
universal, comprovou-a por meio do movimento da Lua e explicou 0 movimento dos planetas.

Para simplificar, vamos supor que o corpo possui 6rbita circular, de raio r:
, 2
o forgacentripeta: p _ ™MV
r

cent

Se P é o periodo orbital do corpo: v = 2ar/P ; mas, pela terceira lei de Kepler, P?=kr*

- Fem 47%r? o Ar*r? _ Ar*m
Entao P I P

Assim, a forca que mantém a 6rbita € inversamente proporcional ao quadrado do raio.

Leis de movimento de Newton

No contexto Newtoniano supde-se: espago-tempo absoluto, particula material de massa
m descrevendo uma trajetoria x (f) com velocidade v (t) , com quantidade de movimento p (t) =
myv e aceleracao a (1).

12: Lei da inércia

Qualquer corpo permanece em seu estado de repouso, ou de movimento retilineo e
uniforme, a menos que seja compelido a mudar de estado por uma forca externa.

! Periodo Sideral ¢ o intervalo de tempo necessario para que o planeta percorra 360° em torno do Sol
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2%: Lei da forga
A taxa de variacdo da quantidade de movimento de um corpo € igual a forca que atua
sobre o corpo.
dt dt dt

ma

3%: Lei da agao e reacao

A cada acao existe sempre uma reacao igual e de sentido contrario.

Lei da gravitagao Universal

e Matéria atrai matéria na razdo direta das massas e inversa do quadrado da distdncia

Ou seja, a forca com que dois corpos de massas m; € m, se atraem mutuamente é dada
’f’ Gm1 m,

2
por: r

Onde r é a distancia que separa os dois corpos € G a constante universal de gravitacao

G= 6,67 10® cm® g' s2 Newton combinou suas trés leis de movimento e a lei da gravitagéo
para deduzir as leis empiricas de Kepler.

3?2 Lei de Kepler na formulagao Newtoniana

Vamos supor um sistema isolado com apenas dois corpos em érbita circular, sob acao de
sua forca gravitacional mutua. O resultado a que se chega é igualmente aplicavel a 6rbitas
elipticas. Consideremos dois corpos de massas m; € mp, que orbitam em torno de um centro
de massa suposto estacionario, do qual distamderiers ..

H rr
's A VY A —~} V2
U T P ® - = m,

1 CM 2
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Uma vez que a forga gravitacional atua ao longo da linha imaginaria que os une, ambos
os corpos devem completar uma orbita no mesmo periodo P (embora movam-se com
velocidades diferentes). Para uma érbita circular: P=2 zr/v = v=2xr/P.

2
P - N p myvy
A forga centripeta necessaria para manter as orbitas é: F_ =

cent —

r

Lembrando a lei da gravitagcao universal:

mm,

F=G e (1)

podemos escrever:

2 2.2 2 2 2.2 2
Fizmlv—lzém-r‘ ﬁ:4frrlml : }7,2:}142\)_2:4751’2 m2:47£r2m2 ,

2 2 2 2
n P o P 7, P, P

mas Fi=F, = rimi=rom, = L_"

7’2 ml
O corpo de massa maior permanece mais proximo do centro de massa.

Comoa=r+n, entdo ,=(a-r)2=q"2_; "

m, m, m,
m,+m m m
Bl |=a—> = n=a—2: ()
m, m, m, +m,
lembrando que Fgav= Fi=F. = "™ = p _5MM (3)
2 grav 2
r a

Podemos reformular a 32 lei de Kepler P? = r®, combinando (1), (2), e (3):

2 2 2
. Am’rnm = pr_4mim _ 4miamyma
= =0
P? F (m, +m,)Gmm,

p2— 4z’ &
G(m, +m,)
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Aplicagao ao Sistema Solar

Entre as varias aplicagcdes, podemos calcular, por exemplo, a massa do Sol (Me):

e Se um dos corpos tem massa muito maior que a do outro ( Me >> mg), entéao

P 4r’ g = 4’ 2.
G(m, +m,) GM,

e

Para o sistema Terra-Sol a distancia € de 1 U.A. e o periodo é de 1 ano.

Mo =  47°(1,5.10° cm’ , entdao Mo = 1,99x10%g
(6,67.10°)(3,16.10")* (cm’g™'s)(s%)

[saac Newton. Ilustrado por J.L. Huens, National Geographic Society.

EXERCICIOS

1. Qual foi a contribuicdo de Galileu na confirmacdo da teoria de Copérnico?

2. Qual foi a contribuicio de Tycho Brahe na deducio das leis de Kepler?

3. O movimento do Sol, dos planetas e da Lua, com relacio as estrelas fixas é de oeste para leste. No entanto, alguns planetas
podem apresentar-se em movimento retrogrado. (a) Para quais deles esse fendmeno ocorre? (b) O que causa esse
movimento?

4. Considere o planeta Endor e seu satélite natural Forest Moon, cuja 6rbita tem 940 mil quilometros em seu semi-eixo maior
e um periodo de 8 dias. Calcule a massa de Endor, supondo que a massa de Forest Moon é desprezivel, quando comparada
a massa do planeta.
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Capitulo 2
A TERRA E A LUA

Neste capitulo avaliaremos a dindmica da Terra e as propriedades fisicas do sistema
Terra-Lua. Nossos objetivos principais sdo: comparar esses dois corpos e explicar suas
diferencas; descrever as consequéncias das interagdes gravitacionais entre ambos; estudar a
estrutura interna, a atmosfera e a magnetosfera terrestre; descrever os eventos que formaram
a superficie lunar; etc.

Iniciaremos discutindo a dindmica da Terra e suas consequéncias, como efeitos de maré
e paralaxe, entre outros varios fendmenos observados por nés. Na segunda parte do capitulo
estudaremos o sistema Terra-Lua.

I. DINAMICA DA TERRA

a. Evidéncias da Rotacao da Terra:

O Efeito de Coriolis; O Péndulo de Foucault; O Achatamento da Terra
b. Evidéncias da Revolucao da Terra em torno do Sol:
Aberragédo anual da luz; Paralaxe; Efeito Doppler

c. Forcas Gravitacionais Diferenciais:

Marés; Precessao e Nutacao

II. SISTEMA TERRA-LUA

a. Caracteristicas Gerais:

Dimensoes; Distancia e Massa

b. Estrutura Interna

c. Caracteristicas Superficiais

d. Atmosferas

Estrutura da Atmosfera Terrestre; Campo Magnético

e. Evolugéo do sistema Terra-Lua

Bibliografia
e Introductory Astronomy & Astrophysics, de Zeilik & Smith (cap. 3 e 4)

e Astronomy: a beginner's guide to the Universe, Chaisson& McMillan (cap 5)
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DINAMICA DA TERRA

E em funcdo dos movimentos da Terra e da Lua que se convencionaram varias unidades
de medida de tempo. Desta forma, definem-se segundo, minuto, hora e dia em termos da
rotacao da Terra; semana e més em termos do movimento orbital da Lua; e ano em funcao
da revolugao da Terra em torno do Sol.

O dia médio solar é de 24 horas, ou seja, 1" corresponde a 15° de rotacdo da Terra. A
duracdo de um dia sideral (o intervalo entre duas passagens sucessivas referentes a um
determinado ponto celeste - como as estrelas, por exemplo) é de 23" 56™ 4.09° (cerca de 4
min. mais curto que um dia médio solar). A duracao de um ano é de 365,2564 dias.

a. Evidéncias da Rotacdo da Terra

O simples fato de observarmos a esfera celeste "girando" para oeste diariamente nao
serve como prova de que a Terra esta girando para leste, pois este argumento também
poderia ser indicativo de que a Terra estaria estatica e a esfera celeste girando. Vamos entao
buscar evidéncias a partir das bem conhecidas leis dindmicas de Newton.

O Efeito de Coriolis

A observacdo da trajetéria aparente de foguetes e satélites artificiais s6 pode ser
explicada se a Terra estiver em rotacao. Vamos considerar um projétil langcado do pélo norte e
gue cai no equador. A rotacdo da Terra transporta o alvo para leste, a uma velocidade de 0,46
km/s, e o projétil ira atingir um ponto a oeste do alvo.

Embora o projétil esteja de fato movendo-se para o sul em relacdo ao solo, ele parece
desviar para a direita (oeste). A aceleracgao ficticia que produz esse efeito - o efeito de Coriolis
e - foi deduzida por Gaspard Gustave de

e Coriolis ( 1792-1843). Para observadores
no Hemisfério Norte os corpos que se
movem sobre a Terra em rotacao
parecem "desviar" para a direita e no
caso do Hemisfério Sul para a esquerda.

Figura 1. Efeito de Coriolis atuando sobre um projétil langcado do Polo Norte em dire¢do ao Polo Sul.
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Para avaliarmos a aceleracao de Coriolis, vamos estudar o caso de um corpo que se
move com velocidade radial v sobre uma mesa que gira com velocidade angular ®. No tempo
t, o corpo sai de A, desloca-se dr e chega a B em um tempo dt. Enquanto isso o ponto B
deslocou-se para B’ percorrendo o angulo d6 = o dt.

Lembrando que a velocidade radial € definida por v=dr/dt e
que o comprimento do arco € ds=drd6, escrevemos ds=(v dt)(®
dt)=v o (dt)>

Pela 22 Lei de Newton: um corpo percorre uma distancia

_ aldl)’ em dt quando ele sofre uma aceleragdo constante .
2

De forma que acoriois = VX W .

ds

Figura 2. Deslocamento de um corpo sobre uma mesa giratéria

O Péndulo de Foucault

Baseado num efeito semelhante ao de Coriolis, em 1851 Foucault realizou uma
experiéncia que demonstra a rotacao da Terra. Um péndulo de 60m foi suspenso no interior da
cupula do edificio Panthéon, em Paris, e foi constatado que o plano de oscilacido do péndulo
desloca-se no decorrer de um dia. Se a Terra néo girasse, esta rotagdo do plano de oscilagao
do péndulo ndo ocorreria, porque todas as forgcas que agem sobre a bola presa ao péndulo
(gravidade e tenséo do fio) permaneceriam no plano de oscilagéo.

No caso de um péndulo balancando no equador ndao ocorrem forgas perpendiculares ao
plano de oscilagcdo e 0 mesmo nao gira (pois v x w = 0). Num determinado ponto da superficie
da Terra, a uma latitude ¢, a componente vertical da velocidade angular da Terra € w (sin ¢). A

velocidade angular € inversamente proporcional ao periodo de rotacéo wsin¢:2_”, onde o =
P

24"
sin @

2n / 24hs. Desta forma, o péndulo parece girar para o oeste, com periodo p _

O Achatamento da Terra

A Terra tem a forma de um esferdide oblato, com raio polar de 6356,8 km, cerca de 21
km menor que o raio equatorial ( 6378,2 km ). No caso de um planeta fluido, a rotacdo causa
um achatamento em sua forma.

Apesar da Terra ser composta de materiais sélidos, seus componentes tém um
comportamento plastico: sua massa tem uma liberdade de movimento e migra para o equador
terrestre. Esse comportamento semelhante ao de um corpo fluido garante a manutencédo do
formato oblato.
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b. Evidéncias da Revolucéo da Terra em torno do Sol

aumentar o angulo de inclinagao do guarda-chuva
tanto quanto mais rapido for seu passo. A
aparente inclinacdo da chuva resulta da
composi¢cdo de movimento da pessoa combinado
a queda da chuva.

/ / Aberracio anual da luz
Caso vocé esteja caminhando debaixo de
' uma chuva vertical, sentira a necessidade de
te

V pessoa

Figura 3. A direcdo aparente da queda da chuva é resultado da combinag¢@o entre a velocidade da pessoa e a da chuva.

Vamos agora considerar o deslocamento da luz proveniente de um astro com relacéo a
um observador. A composi¢cdo de movimento entre o observador e a luz recebe o nome de
aberragao da luz.

Se a Terra move-se com velocidade v, para se observar um astro que esteja no zénite o
telescopio devera ser apontado para essa direcdo, mas com um angulo de inclinagao 0, tal que
0 ~tan 6 = v/c , onde ¢ = 3.10° km/s é a velocidade da luz. Desta forma, a luz atingira a base
do telescopio sem sofrer desvios.

Em 1729, o astrbnomo inglés James Bradley descobriu a aberracao da luz; constatou que
6 = 20,49 segundos de arco; e explicou este fendmeno como sendo causado pelo movimento
orbital da Terra. Assim, podemos deduzir a velocidade orbital da Terra: v = ¢ = (3.10° km/s)
(9,934.10° rad) = 29,80 km/s.

Paralaxe

Mositanha Ao percorrermos uma estrada temos a impressio de que

0s objetos mudam de posicdo mais rapidamente quanto
Casa mais proximos se encontram da beira do caminho, e que os
mais distantes parecem nao se deslocar. Esse efeito de
perspectiva tem o nome de paralaxe. Se considerarmos

Arvore n . . . A
um tridngulo imaginario, cuja base corresponde a distancia
Flor percorrida, € 0 objeto observado encontra-se no vértice
oposto a base, notamos que o angulo de abertura nesse
vértice sera cada vez menor, quanto mais distante
A B estivermos do objeto.

Figura 4. Efeito de perspectiva que exemplifica a paralaxe. Com relagdo ao observador, que se desloca na linha AB, o objeto
mais préximo parece se deslocar mais rapidamente que o objeto mais distante.
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Objetos astronémicos préximos devem exibir o efeito de paralaxe correspondente ao
movimento da Terra em torno do Sol. Vamos considerar um tridngulo imaginario, cuja linha de
base equivale ao didmetro da Terra e no vértice encontra-se o objeto a ser observado

: (planeta). As estrelas de fundo podem ser

" s S :.. ..' o consideradas fixas. Duas fotografias

k . % e obtidas a partir de diferentes pontos da

W ey h Terra, mostrardo um  deslocamento

Planeta S ’ aparente da posicdo do planeta com

relacdo  as estrelas de fundo.

O deslocamento aparente de

Paralaxe objetos préximos como os planetas
.’ . também pode ser observado quando as

o .:-j o fotos sdo tomadas em dois pontos da

St Terra diametralmente opostos. Neste

2 2 caso, a linha de base é definida pelo

didmetro da Terra. Essa paralaxe de
planetas ndo evidencia a rotacédo da Terra

Terra em torno do Sol, mas sim a paralaxe
Figura 5. Uma simula¢do de como seriam as imagens de um estelar, Cuja linha de base & dada pela

planeta com relacdo as estrelas de fundo, caso fossem obtidas a distancia Terra-Sol.
partir de dois pontos diferentes, formando uma linha de base
igual ao didmetro da Terra.

Foto obtida em B

Efeito Doppler

Veremos no capitulo referente a Radiacdo Eletromagnética, que a natureza da luz é
ondulatéria e que portanto, o0s objetos celestes emitem radiacdo com um comprimento de
onda natural. Veremos também que o efeito Doppler é um fenbmeno que ocorre quando ha
movimento entre o emissor € o observador. O desvio sofrido no comprimento de onda
observado é dado por:22_2"% _ Y onde v é a velocidade radial do objeto e A, 0

0
comprimento de onda natural (ou de laboratério) da luz emitida. Quando v > 0 ocorre 0
afastamento do objeto, enquanto que v < 0 indica sua aproximagao.

Da mesma forma que o movimento da Terra em sua 6rbita ao redor do Sol pode ser
demonstrado através do efeito da paralaxe, também podemos verificar que o comprimento de
onda da luz emitida por um determinado objeto celeste pode aumentar ou diminuir, quando as
observacdes sdo realizadas em épocas diferentes. Isso porque, num dado ponto de sua
oOrbita, a Terra estara se afastando do objeto e 6 meses depois estara se aproximando do
mesmo.
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c. Forgas Gravitacionais Diferenciais.

A atracdo entre dois corpos esféricos € equivalente aquela exercida entre duas massas
pontuais. Entretanto, quando os corpos sado elasticos ou nao-esféricos, existem forcas
gravitacionais diferenciais ao longo do volume dos corpos, pois a for¢a gravitacional depende
da distancia. Assim, diferentes partes de cada corpo estardo sujeitas a diferentes forcas de
atracao dos varios corpos envolvidos, enquanto a aceleracao cinematica tem uma distribuicao
uniforme.

P Oceano Vamos avaliar a forca gravitacional
exercida pela Lua se a Terra fosse coberta por

; e J um oceano de espessura uniforme (situagcéao A,
-l A vista acima do polo). Se subtrairmos o vetor de
aceleragcao do centro da Terra, que € igual em
todos os pontos, da aceleragao gravitacional na
superficie, obtemos as aceleracdes diferenciais
. de maré (situacao B).

Figura 6. Na imagem A sdo indicados os vetores representando a agdo gravitacional que a Lua exerce na superficie da Terra.
No centro da Terra aparece indicado o vetor de aceleragdo da Terra. As aceleracdes diferenciais (imagem B) aparecem ao
subtrairmos esse vetor de acelerag@o do centro da Terra, daqueles vetores da superficie.

Estas forcas de maré originam uma preamar de cerca de 1 m nos pontos alinhados com
a reta que une os centros da Terra e da Lua.

O Sol também produz efeitos de maré sobre a Terra, mas numa propor¢ao menor. Uma
vez que as aceleracdes diferenciais sdo proporcionais a MR/d® e como R=Rs € 0 mesmo em
ambos os casos, a relacao entre as forcas de maré solar e lunar é :

3
MSa/ dLua ~ 5
MLua dSa/ - 11
As aceleragbes do Sol e da Lua combinam-se vetorialmente, de modo que a maré
resultante depende da elongacao da Lua relativamente ao Sol. Quando ocorre conjungao ou

oposicao, as duas forcas somam-se e a maré atinge o maximo. Quando a Lua estd em
quadratura, ao contrario, elas cancelam-se parcialmente e as marés sdo minimas.

Uma das conseqliéncias do atrito das marés é a dissipacao de energia na forma de calor.
Isso reduz a energia cinética de rotacdo da Terra e a duracédo do dia aumenta 0,002 segundos
por século.
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Precessao e Nutacao

Esses dois movimentos do eixo de rotacdo da Terra

e sdo comparaveis aos movimentos de um pido. O eixo

NUtacao —ciZam —— 7 precessiona num periodo de 26.000 anos, além

€ disso bamboleia em torno de uma posicdo média,

num periodo de 18,6 anos, compondo 0 movimento
chamado nutagao.

Precessao

/ H \\ Atualmente o eixo da Terra, na direcao do polo norte,
' - aponta para a estrela Polaris (também conhecida
como estrela do norte). Daqui a aproximadamente

Polaris - = - - o 12000 anos, quase metade do ciclo de precessao,
Thuben / Vega esse eixo vai apontar na direcdo da estrela Vega. Ha
Y / cerca de 5000 anos atras, a estrela do norte era a
e estrela Thuban.

&

Plano da 3
Elep'[iCG i . Figura 7. Comparagdo dos movimentos de Precessdo e Nutacdo da

Terra com o movimento de um pedo.

SISTEMA TERRA-LUA

a. Caracteristicas Gerais

Dimensoes

O primeiro célculo do tamanho da Terra foi efetuado por Eratostenes (sec. lll.a.C.). Ele
notou que num determinado dia do ano os raios de Sol incidiam perpendicularmente sobre um
poco da cidade de Siena (somente nesse dia observava-se a imagem refletida em sua agua).
Ele notou também que nesse mesmo dia, na cidade de Alexandria (a 800 km de Siena) a
inclinacdo dos raios solares era de cerca de 7°.

Da proporgéao 7 _800km  geduziu p, 0 perimetro aproximado da Terra como sendo de

360° p
cerca de 40 mil quildbmetros, o que leva a um valor para o raio da Terra Re muito proximo do
verdadeiro Raio Equatorial R = 6378,2 km. Para a determinacdo precisa desse valor

atualmente utilizam-se medidas de satélite e radar (geodésia espacial).

A Lua, com raio de 1738 km (0,272 Re) € massa de 7,35.10% kg (0,0123 Ms) é um dos
maiores satélites do sistema solar, comparando-se seu tamanho, e massa em relagéao a Terra.
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Distincia e Massa

A separacéo entre o centro da Terra e o centro da Lua é de 384.405 km, que equivale a
60,3 Rs . Desta forma, a posicdo do centro de massa (CM) do sistema pode ser calculada por

(vide expressao (2) da pg. 13): Ma, :(0’0123)(384'403% =4671/km a partir do centro da
My+M, 101230,

Terra, ou seja, 0 CM do sistema esta a 1707 Km abaixo da superficie da Terra.

Se desprezarmos a massa da Lua e considerarmos seu periodo orbital de 28 dias,
podemos estimar a massa da Terra pela terceira Lei de Kepler :

4r*a,’ e
M, = GP“; — 59810 kg, com erro inferior a 1%.
L

Conhecendo a posicdo do CM e a massa da Terra, podemos calcular a massa da Lua,

atraves do movimento da Terra em torno do CM, pela relag&o: ,, :(d_@]M&) 735107

L
kg=(1/83)M¢ , onde, de € d. sdo as distancias entre o0 CM até o centro da Terra e da Lua,
respectivamente.

Atualmente, com o uso de uma tecnologia mais avangada, medidas com maior precisao
tém sido obtidas. O valor mais preciso para a massa da Lua é determinado por sondas
espaciais. O achatamento da Lua é 0,006 e o eixo maior aponta para a Terra. A distancia entre
a Lua e a Terra é obtida com precisdo medindo-se o tempo de trajeto de ida e volta de um
pulso de radar (com erros de até alguns metros) ou laser (precisao de até alguns centimetros).

A determinacao do didmetro da Lua resulta do conhecimento da distancia e do diametro
angular aparente que pode ser obtido por medidas angulares diretas e tempo de ocultagéo de
estrelas e eclipses solares. Multiplica-se o diametro aparente de 31 minutos de arco (ou 0,009
rad) pela distdncia Terra-Lua, deduzindo-se o didmetro de 3466 km (raio de 1733 km ).

b. Estrutura Interna

Terra

A densidade média da Terra é: - 3M®3 - 5520kg/m’. Como sabemos que a densidade
@

das rochas superficiais € /’53000kg/m3, conclui-se que o interior da Terra deve ser muito
denso.
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De fato, a Terra é estratificada, sendo que os primeiros 35 km sdo compostos de rochas (
7’53300kg/m3). Na faixa até ~2900 km encontra-se o manto (silicatos em forma compacta
com densidade p = 33006000 kg/m*. Em seguida apresenta-se o nucleo exterior liquido com
espessura de ~2200 km e densidade /_’“ 9000 - 11000kg/m3. O centro é ocupado pelo nucleo

interior sélido com raio 1300 km e £ = 1200053,

Lua

A partir da massa e raio calcula-se a densidade média da Lua P~ 3370kg/m3, semelhante
a da crosta terrestre. As missdes espaciais, como a Apollo, trouxeram amostras de rochas

superficiais de composicdo semelhante a silicatos basalticos com densidade # 53OOOkg/m3.
Desta forma, a densidade n&o deve crescer muito na direcao do centro da Lua.

Sismografos instalados na Lua revelaram uma baixa atividade sismica, sendo que as
maiores apresentam nivel menor que 2 na escala de Richter. Alguns dos sismos lunares
devem ser provenientes dos impactos de meteoritos.

O modelo do interior lunar mais aceito atualmente considera a presenca de um nucleo
nao-metalico, inativo e sélido; um manto que pode ter sofrido fusdo parcial e a crosta com
espessura ~ 60-70 km.

Na figura abaixo estdo esquematizadas (fora de escala) as principais regides da Terra e
da Lua. Para a Terra sao apresentados o nucleo interno rodeado pelo nucleo liquido externo. A
maior parte da Terra € dominada pelo manto, que é circundado por uma fina crosta, com
apenas algumas dezenas de quildbmetros. Acima da hidrosfera encontra-se a atmosfera e a
regidao mais externa da Terra € a magnetosfera.

Magnetosfera

Mares oomipee Crosta
T

Atmosfera ~ Hidrosfera

Figura 8. Representagdo esquemadtica das estruturas da Terra (painel a esquerda) e da Lua (painel a direita).
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No esquema da Lua aparece o manto rochoso, que cobre o manto interno semi-sélido,
que por sua vez circunda o nucleo interno. Na superficie aparecem os mares e as partes mais
altas da crosta.

O conhecimento que temos hoje em dia a respeito do interior da Terra foi obtido gracas
ao do estudo da propagacdao das ondas sismicas. Os tremores de terra irradiam ondas
longitudinais de compressdo e ondas transversais, cujas trajetérias no interior da Terra
dependem das propriedades elasticas do material em cada ponto.

Essas ondas sofrem refracdo e reflexdo. Algumas
ondas ndo sdo detectadas nas zonas de "sombra"
criadas pelo nucleo externo, o que indica que esse
nucleo é liquido. A composicdo quimica precisa do
nacleo nao é ainda bem conhecida.

Zona de
sombra

Terremotos geram ondas sismicas que podem ser
detectadas em estagdes sismograficas ao redor do
mundo. As ondas se propagam no interior da Terra e
sdo desviadas de acordo com a variagdo da
densidade e temperatura no interior do planeta.

Figura 9. O desvio das ondas sismicas causado pelo ntcleo externo da Terra, indicando sua composicdo liquida.

c. Caracteristicas Superficiais

As superficies da Terra e da Lua apresentam muitas diferengas, devidas principalmente
as caracteristicas evolutivas. Por possuir um interior quente e uma atmosfera erosiva, a Terra
nao foi preservada, como no caso da Lua, que tem um interior frio e ndo possui atmosfera.

Terra

A crosta terrestre € composta por uma litosfera sélida (blocos continentais de granito) e
uma hidrosfera liquida (70% da superficie total). As placas continentais e oceénicas da crosta
sdo separadas e flutuam sobre o manto. O movimento das placas é causado pelo padréao
convectivo no manto superior que arrasta as placas através da superficie da Terra. Um
exemplo desse fenbmeno € a falha de San Andreas na California, o resultado do deslizamento
na parede das placas da América do Norte e do Pacifico.
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Lua

A superficie lunar e os primeiros metros de seu solo tém sido muito bem estudados
gragas a varias missées de sensoreamento remoto ou por sondagem direta. Seu material é de
composicdo basaltica com um albedo médio muito baixo (0,07). Sua temperatura varia
rapidamente desde ~390 K até 110 K. Apresenta planaltos que aparecem como areas
saturadas de crateras (regides claras) bem como
planicies (ou Mares), que sdo grandes areas
escuras, aproximadamente circulares com
diametro de 300 a 1000 km.

Em 1609, Galileu observou os “mares” lunares. A
origem desse mares é devida o impacto de
meteoritos, cujas dimensdes sdo desde
centimetros até ~290 km.

Figura 10. Duas crateras lunares e parte de uma planicie, representada pela cor mais escura.

Estagios na formacao de uma cratera lunar por impacto meteoritico
(a) Um meteorito colide na superficie lunar liberando grande quantidade de energia;

(b) como resultado, o material € ejetado do impacto e envia ondas de choque embaixo da
superficie.

(c) Eventualmente forma-se uma cratera rodeada por uma mistura de material ejetado.

Meteoroide

Figura 11. Representagdo esquemadtica da formac¢ao de uma cratera por impacto de um meteorito.

d. Atmosferas

No caso da Terra, a atmosfera atual € o resultado de vulcanismo; de emanagdes gasosas
diversas; e do fato de que a atragdo gravitacional é suficiente para reter a atmosfera. A
composi¢ao quimica da atmosfera terrestre na superficie é dada na seguinte tabela:
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Gas Y%
Nitrogénio ( N2) 78,08
Oxigénio ( Oz) 20,95
Argbnio ( Ar) 0,934
Di6xido de Carbono ( CO. ) 0,033
Nebnio ( Ne ) 0,0018

Ao contrario da Terra, a Lua ndo tem atmosfera, pois ndo hd manifestacdo de vulcdes
gue poderiam expelir gas para forma-la, nem tampouco gravidade suficiente para reté-la.

Estrutura da Atmosfera Terrestre

A atmosfera terrestre é estratificada em varias camadas. A inferior, chamada troposfera
€ densa, homogénea, sede principal dos processos meteorolégicos. A tropopausa vai até
cerca de 15 km de altitude; a estratosfera é ténue e estavel, com uma espessura de 40 a 50
km; a mesosfera esta entre 50 e 80 km de altitude.

Na figura ao lado, indica-se a variagao
100 lonosfera média da temperatura em fungdo da altitude. Até
“ a mesosfera a temperatura chega a um minimo
de 190K, enquanto que subindo até a
termosfera, a uma altitude de 250 km, a
temperatura sofre um aumento. Na exosfera
(acima de 600 km) a temperatura é
aproximadamente estavel, sendo esta a regiao
—_— onde a atmosfera pode perder-se para o espaco

c'iméﬂcao{ ; : 1 interplanetario (regido ndo indicada na figura).
150 200 250 300
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Figura 12. Variag@o da temperatura na atmosfera terrestre, em funcao da altitude.

O comportamento da alta atmosfera (50 a 300 km) é parte do resultado de um processo
de fotoionizagdo, que produz a ionosfera. Os raios ultravioleta e raios-X do Sol sdo capazes
de dissociar o nitrogénio e o oxigénio e de ionizar muitos outros atomos, até atingir um estado
de equilibrio. A ionosfera atua como uma camada protetora, que absorve a maior parte da
radiagdo solar de alta energia.
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Campo Magnético

Na Lua o campo magnético intrinseco é inferior a 10° T, enquanto que na Terra ele é

bipolar, da ordem de 0,4 10* T, e pode ser expresso por (B OCL). Sua inclinagao com relagao
1’3

ao eixo de rotacdo é de 12°. A provéavel origem é explicada pelas correntes fluidas no nucleo
exterior, que é metélico (cargas elétricas em movimento geram um campo magnético).

Na presenca de fortes campos
magnéticos, particulas carregadas ficam
aprisionadas, deslocam-se por caminhos
espirais, ao redor das linhas de campo. O
‘ fenbmeno das auroras ¢é resultado da
REF SR RETTA ‘ emissdo da radiacdo apds particulas
magnetosféricas colidirem com moléculas
atmosféricas.

Figura 13. Campo magnético terrestre. Particulas
carregadas que chegam na atmosfera terrestre a partir do
vento solar, por exemplo, ficam aprisionadas nas linhas de

campo, deslocando-se em espirais.

e. Evolucdo do sistema Terra-Lua

Conhecendo-se as propriedades fisicas da Terra e da Lua podemos inferir seus
processos evolutivos. Por um lado, a Terra € um dos planetas mais evoluidos (e ainda esta em
evolucao), enquanto isso, a Lua tem caracteristicas de um mundo fdéssil, que preserva
evidéncias dos primeiros estagios de evolucao planetaria.

A historia da Lua

A Lua formou-se ha cerca de 4,6 bilhdes de anos a partir do agrupamento de blocos de
matéria. A crosta comegou a se solidificar ha ~4,4 bilhdes de anos e foi bombardeada por
meteoritos. Nos ultimos 3 bilhées de anos a crosta esteve inativa. Os Planaltos representam as
partes mais antigas e os Mares correspondem as regides mais recentes.
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A historia da Terra

Podemos classificar a evolucdo da Terra em seis estagios provocados pelo calor interno:

(1) ha 4,6 bilhdes de anos ocorreu sua formacao pela aglomeracao de blocos de matéria
proveniente do disco proto-planetario. (2) ha 4,5 bilhdes de anos ocorreu formacao de um
nucleo denso; (3) a atividade vulcanica propiciou a formacao de uma atmosfera; (4) a queda de
meteoritos causou fraturas na crosta; (5) ha 3,7 bilhdes de anos ocorreu o0 surgimento dos
primeiros continentes. Havia também muita acdo de chuva e vento, causando erosées na
superficie; (6) desde 600 milhdes de anos atras os processos do estagio anterior diminuiram
progressivamente e a Terra tornou-se muito semelhante ao que observamos hoje em dia.

A B Y

EXERCICIOS
Quais evidéncias levaram os Geofisicos a propor que o nucleo da Terra € parcialmente liquido?

Ao observarmos uma estrela que esteja no zénite, o telescopio deve ser apontado para essa direcao,
mas levemente inclinado, por um angulo de aproximadamente 20 segundos de arco. (a) Por que esse
procedimento € necessédrio? (b) Considerando a origem deste fendmeno, o que poderiamos concluir,
caso esse angulo fosse duas vezes maior?

Na direcao do Polo Norte o eixo da Terra aponta para a estrela Polaris (estrela do norte). Por que
Vega sera considerada a estrela do norte, num futuro distante?

Calcule o raio da Terra, sabendo que na cidade de Alexandria a inclina¢do dos raios solares € de 7°,
com relagdo a incidéncia dos raios solares observada no mesmo dia do ano, na cidade de Siena, a qual
se encontra a uma distancia de 800 Km.

Qual € a hipétese mais aceita que explica o campo magnético da Terra?
Por que a taxa de erosdo na Terra € tdo maior que na superficie lunar?
Como se explica a falta de atmosfera na Lua?

Qual € a explicacdo para as auroras terrestres?
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Capitulo 3

O SISTEMA SOLAR

Este capitulo sera dedicado ao estudo do sistema solar, principalmente no que se
refere aos componentes que orbitam o Sol, nossa estrela. Nesta primeira parte
discutiremos entdo a respeito dos planetas e dos corpos menores que compdem 0 meio
interplanetario. Por se tratar de um tdpico bastante extenso, ndo nos aprofundaremos no
estudo individual dos planetas, apresentando somente suas caracteristicas mais
relevantes. Na segunda parte, a formagao do sistema solar sera apresentada, num estudo
também conhecido como cosmogonia.

Parte I Meio Interplanetario
Planetas
Corpos Menores

Satélites e Anéis

Asterodides

Cometas

Meteoros e Meteoritos

Gas e Poeira Zodiacal

NASA

Parte II Formacdo do Sistema Solar
Movimento dos Planetas

Teoria de Formacao

Disco Protoplanetario

Bibliografia
e Introductory Astronomy & Astrophysics, de Zeilik & Smith (cap. 7)

e Astronomy: a beginner's guide to the Universe, Chaisson & McMillan (cap. 4)
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O Novo Sistema Solar

Em 24 agosto de 2006 durante a XXVI Assembléia Geral da Unido Astrondmica
Internacional foi aprovada a nova definicdo de planeta como sendo um corpo celeste que
(a) orbita o Sol; (b) esteja em equilibrio hidrostatico, ou seja, possui massa suficiente para
que a auto-gravitagao supere a rigidez do material, tomando a forma esférica; e (c) nao
possua corpos de massa semelhante nas proximidades de sua Oorbita. Com esta
resolucdo o Sistema Solar oficialmente fica constituido por oito planetas Mercurio, Vénus,
Terra, Marte, Jupiter, Saturno, Urano e Netuno. Uma nova classe de objetos chamados
Planetas Andes foi criada, sendo Ceres, Plutdo e Eris os primeiros membros desta nova
categoria. Um planeta ando satisfaz os itens (a) e (b) acima mas nao o (¢). Uma nova
classe de objetos também foi reconhecida, os objetos Trans-Netunianos, sendo Plutdo o
prototipo dessa nova classe.

Meio Interplanetario

O Sol e seus oito planetas séo os principais constituintes do Sistema Solar, que além
desses componentes possui varios outros elementos, como planetas andes, satélites,
asterdides, meteordides, cometas e poeira zodiacal. Por concentrar quase a totalidade da
massa do Sistema Solar (99,87%), o Sol exerce uma poderosa atracdo sobre os demais
corpos, fazendo-os gravitar ao seu redor.

A o6rbita de Netuno representa o tamanho aparente do Sistema Solar e a luz do Sol
leva ~ 4 horas para chegar até esse planeta. Este tempo é bastante curto quando
comparado com a distdncia média até as estrelas vizinhas, que é de aproximadamente 5
anos-luz. Para termos uma idéia das escalas de distancias envolvidas, poderiamos supor
que dois sistemas planetarios vizinhos seriam como dois vilarejos com extensao de
apenas 1km cada, ambos localizados no Continente Sul Americano; um no extremo sul e
outro no extremo norte.

Apresentamos nas figuras 1a, 1b e 1c as 6érbitas dos planetas, planetas andes e
asterdides do Sistema Solar. Na Fig. 1a vemos as 6rbitas dos planetas Mercurio, Vénus,
Terra e Marte e do planeta ando Ceres. Proximo a 6rbita de Ceres encontram-se
centenas de milhares de asterdides conhecidos. Na Fig. 1b vemos em detalhe as érbitas
dos planetas Jupiter e Saturno (em verde) e o sistema solar interno (6rbitas azuis). Entre
Jupiter e Marte temos o cinturdo de asterdides. O tamanho dos planetas esta fora de
escala. Ja na Fig. 1c, sdo mostradas as orbitas dos planetas Jupiter, Saturno, Urano e
Netuno. Nesta escala mal podemos ver o Sistema Solar interno e aparecem trechos das
orbitas dos planetas andes Plutdo e Eris.
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Mercurio

Figura 1a

Jupiter

Marte

'

o

Figura 1b

Figuraic

Figuras 1a, 1b e 1c. Representacdo em perspectiva do Sistema Solar. As 6érbitas dos planetas estédo
aproximadamente no mesmo plano. Netuno se encontra a cerca de 4,5 bilhdes de km do Sol ou

aproximadamente 30 UA.

Créditos: Prof. Gastado B. Lima Neto (IAG/USP) (http://www.astro.iag.usp.br/~gastao/).
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PLANETAS

Como ja vimos anteriormente a palavra planeta € de origem grega e significa astro
errante. Somando a massa de todos os planetas verificamos que ela corresponde a uma
pequena fragéo (0,134%) da massa de todo o Sistema Solar.

A massa dos planetas é determinada aplicando-se a terceira lei de Kepler, com base
no movimento de seus satélites. No caso de Mercurio e Vénus (que nao tém satélites), a
massa é determinada pela analise de perturbagbes gravitacionais que esses planetas
exercem no movimento de outros planetas, asterdides ou cometas.

Jupiter, Saturno, Urano e Netuno (também chamados planetas externos) tém baixa
densidade e s&o classificados como planetas jovianos, pois seu protétipo € o planeta
Jupiter. Seus principais constituintes sdo substancias livres: hidrogénio e hélio gasoso,
gelo de agua, metano, diéxido de carbono e aménia.

Mercurio, Vénus, Terra e Marte sao os planetas com densidade maior, formando a
classe dos planetas teluricos (neste caso, o protétipo é a Terra). Sdo constituidos de
rochas (silicatos e 6xidos) e metais, como niquel e ferro.

Figura 2. Representacdo em escala dos tamanhos relativos dos planetas, planetas andes e o Sol. Créditos:
Unido Astronémica Internacional, NASA, APOD 28 de agosto de 2006 e Prof. Gastdo B. Lima Neto
(IAG/USP).
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CORPOS MENORES

Os corpos menores, com dimensdes inferiores as dos planetas e planetas andes,
tém enorme importancia no estudo da formacdo do Sistema Solar. Muitos ndo foram
submetidos a altas pressdes e temperaturas, portanto ndo sofreram metamorfismos
decorrentes da fusao e fracionamento gravitacional. Os que permaneceram longe do Sol
retiveram os compostos volateis originais. Sdo considerados verdadeiras “reliquias” por
ainda guardarem o registro das condi¢bes fisicas e quimicas primordiais do Sistema
Solar.

(a) Satélites e anéis

Fazem parte do meio interplanetario os satélites que orbitam ao redor dos planetas e
também os anéis que os planetas jovianos possuem. Nas tabelas a seguir, séo listados os
numeros de satélites e de anéis dos planetas até 2009.

Planeta Mercurio Vénus Terra Marte
N° de satélites 0 0 1 2
Planeta Jupiter Saturno Urano Netuno
N° de satélites 63 62 27 13
Anéis 1* 7 13 3*

(* ) O sistema de anéis de Jupiter € composto de um halo interior, um anel principal € um
anel difuso exterior. Um dos anéis de Netuno é composto de quatro arcos.

(b) Asteroides

O significado da palavra Asterdide esta relacionado a “objeto com aparéncia estelar”.
Por se encontrarem relativamente proximos, os asterdides apresentam movimento
préprio. Quando tomamos uma fotografia de longa exposicdo o asterdide deixa tracos
sobre o fundo de estrelas fixas.

Antigamente, os asterdides recebiam nomes mitolégicos como por exemplo, Ceres
(hoje em dia classificado com planeta ando) foi considerado o primeiro asterdide grande
descoberto em 1° de janeiro de 1801 por Giuseppe Piazzi, em Palermo, Italia. Atualmente
os asterdides sao designados pelo ano de descoberta seguido de duas letras.

A maior parte dos asterdides ja catalogados (mais de 3000) tém érbitas levemente
elipticas e localizam-se no cinturao de asterdides, que fica entre Marte e Jupiter.
Sondas espaciais constataram que ele é surpreendentemente desprovido de poeira fina.
Um subgrupo de asterdides (Troianos) é encontrado na mesma orbita de Jupiter.
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O tamanho de um asterdide pode ser determinado quando uma estrela é
ocasionalmente ocultada, ou entdo, através da medida da quantidade de luz solar que ele
reflete. Somente 16 asterdides tém dimensdes maiores que 240 km. Através de ocultagao
de estrelas foram descobertos asterdides duplos. Em 1993 a sonda espacial Galileu
fotografou o asteroide Ida, com cerca de 56 km junto com sua lua esférica, Dactil, de 1,5
km.

Por ndo apresentarem simetria esférica e por possuirem movimento de rotacao, seu
brilho, devido a reflexdo da luz solar, ndo é constante. Essas modulag¢des da curva de luz
permitem inferir o periodo de rotagao que varia de horas a anos.

A determinacdo da massa ¢ feita através da medida da perturbagao gravitacional,
por ocasiao de um encontro proximo ou demorado entre dois asterdides. Juntos, todos os
asterdides tém apenas um centésimo da massa de Mercurio. Através de
espectrofotometria podemos estudar sua composi¢cao quimica. Cerca de 75% dos
asteroides tém composicdo similar aquela dos meteoritos carbonaceos, sdo escuros e
orbitam na parte externa do cinturdo. Cerca de 17% sao rochoso-ferrosos (rochas, ferro e
niquel em partes iguais), mais claros e tém Oorbitas mais internas. Os demais tém
composicao ferrosa.

Figura 3. Fotos obtidas pela sonda espacial Galileu. (a) Asteroide Gaspra (didmetro ~ 20 km) fotografado a
uma distancia de 1600 km (b) O asterdide Ida (didmetro ~ 50 km) visto a 3400 km. Ao lado de Ida aparece
sua lua esférica Dactil, com 1,5 km de didmetro. Créditos: NASA, JPL, Projeto Galileu.

O Sistema Solar vai muito além dos planetas. Depois da orbita de Netuno (30 UA)
encontra-se o cinturdo de Kuiper (que se estende até 50 UA), contendo planetas andes e
corpos congelados e onde se acredita que seja a origem dos cometas de curto periodo.
Ao redor do Sistema Solar, com uma distribuigcao esférica esta a Nuvem de Oort entre 50
e 100 mil UA (que sera discutida no item (c) Cometas). Em novembro de 2003 foi
detetado, por astrbnomos do Instituto de Tecnologia da Califérnia (Caltech), da
Universidade Yale e do Observatorio Gemini (EUA), o objeto mais distante em érbita do
Sol, chamado Sedna. Apresentando uma orbita muito excéntrica com afélio estimado em
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975 UA e periélio em 76,16 UA. Calcula-se que o tempo para Sedna dar uma volta em
torno do Sol esta entre 10.500 e 12.000 anos.

Jupjter

Cinturfio de

Borda interna
da Nuvem de Oort

Figura 4. Nestes painéis sdo mostrados, em ordem crescente de distancia ao Sol: (i) ao alto e a esquerda o
cinturdo de asterdides entre as orbitas de Marte e Jupiter; (ii) ao alto e a direita o cinturdo de Kuiper apds a
orbita de Netuno; (iii) abaixo e a esquerda a borda interna da Nuvem de Oort. No ultimo painel detalhe da
orbita de Sedna.

(c) Cometas

A parte sélida de um cometa, o nucleo, constitui-se de gelo com impurezas, tem
forma irregular e mede varios quildmetros. Seu principal componente é a agua, formando
hidratos de varias substancias: metano, amoénia, didxido de carbono, etc.
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As impurezas misturadas ao gelo sdo constituidas de matéria meteorica nao volatil
de diversos tamanhos: desde graos sub-micrométricos de poeira até fragmentos maiores
provenientes dos chamados chuveiros de meteoros.

_Direcao
do Sol -

Figura 5. Foto do cometa de Halley. Sao indicadas as caracteristicas de um cometa tipico, mostrando o
nucleo, coma, envoltério de hidrogénio e cauda. Créditos: NASA.

Um estudo das caracteristicas das orbitas dos cometas levou o holandés Jan H. Oort
a propor a existéncia de uma nuvem hipotética, que hoje leva seu nome. Essa nuvem
seria uma espécie de camada que teria um raio médio de 100 mil UA, envolvendo todo o
Sistema Solar. Cerca de 100 bilhdes de cometas estariam hibernando nessa camada, ja
qgue nao sofreriam desgastes por vaporizagao, por estarem muito distantes do Sol.

O movimento do Sol na Via Lactea, induz perturbagcbes gravitacionais devido as
estrelas vizinhas, que alterariam as 6rbitas desses cometas, projetando uns para fora do
Sistema Solar e outros para as proximidades do Sol. Quando a segunda alternativa
ocorresse, veriamos um cometa “novo”, cuja orbita é eliptica e o periodo seria da ordem
de milhdes de anos.

Os afélios de cometas “novos” nao se confinam ao plano da ecliptica, mas se
distribuem por todas as direcbes no espacgo. Esse fato fundamenta a escolha da forma de
camada e nao de anel para a nuvem de Oort.
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Figura 6. Simulagdo da nuvem de Oort mostrando algumas oOrbitas cometarias. De todas as orbitas, somente aquelas
com maior excentricidade entrardo no Sistema Solar.
Créditos: Tony Dunn (http://www.orbitsimulator.com/gravity/articles/oortandkuiper.html).

A medida que um cometa se aproxima do Sol, o gelo do nlcleo se aquece e se
vaporiza, ejetando gases que arrastam consigo gréos de poeira. A coma é uma ténue
nuvem de gas e de poeira, de forma aproximadamente esférica (raio da ordem de 100 mil
km) que envolve o nucleo. Trata-se de matéria que o cometa esta perdendo para o meio
interplanetario. A cada aproximac¢ao do Sol o cometa perde cerca de um centésimo de
sua massa total.

O brilho da coma se deve, em parte, aos graos de poeira que refletem a luz do Sol;
por outro lado, as moléculas de gas também reemitem a luz solar, através do processo de
fluorescéncia ressonante.

As caudas podem ser entendidas como prolongamentos da coma na direcdo oposta
a do Sol. Desta forma as caudas se classificam em dois tipos:

Tipo | — gas ionizado pela radiagcdo solar € empurrado pelo vento solar. A cauda é
retilinea, mais estreita e mais estruturada (em azul na Figura 7).

Tipo Il — gréaos de poeira de diversos tamanhos (em amarelo na Figura 7). Os graos sao
empurrados através da pressao exercida pela radiagao solar. Essa agao € menos intensa
do que na cauda de Tipo |. Por isso tende a ser encurvada na direcdo de procedéncia do
cometa, além de ser mais larga.



T E Fundamentos de Astronomia — Cap. 3 - O Sistema Solar (Gregorio-Hetem & Jatenco-Pereira) 37

Sne———0— N
Cauda de > \
gas

ionizado e
/

.
Cauda de poeira P 4

\,

Orbita do cometa __.@—

Figura 7. Diagrama de parte da 6rbita de um cometa tipico. Conforme o cometa se aproxima do Sol, ele
desenvolve uma cauda sempre dirigida na dire¢do contraria a do Sol. Quando se encontra mais préximo do
Sol, uma cauda de poeira curva também dirigida na direcdo contraria a do Sol pode aparecer. Créditos:
NASA.

(d) Meteoros e Meteoritos

Sao objetos menores ainda, que podem colidir entre si ou com os planetas, planetas
andes, satélites e asterdides. Meteordides consistem em restos de cometas ou
fragmentos de asterdides. Quando um meteordide entra na atmosfera terrestre gera um
traco de luz no céu chamado meteoro. Se parte sobrevive e atinge o chdo temos um
meteorito.

(e) Gas e Poeira Zodiacal

A poeira zodiacal € uma nuvem de graos, os quais medem de 1 a 10um, ficam
concentrados no plano da ecliptica, descrevendo O6rbitas aproximadamente circulares.
Esses graos refletem a luz solar, produzindo a chamada luz zodiacal que forma uma
faixa no céu ao longo da ecliptica.
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Formacao do Sistema Solar

A primeira parte deste capitulo foi dedicada a descricdo geral dos planetas e dos
corpos menores. Em continuidade a esse estudo, nesta segunda parte sera apresentada
a teoria de formagao do nosso sistema planetario. A constatacdo de varias semelhancgas
entre os planetas e seus movimentos, observadas ha muito tempo atras, levou a atual
proposta de teoria de formacgao.

Considerando as propriedades dinamicas dos componentes do sistema solar,
verifica-se que algumas caracteristicas s&o regulares. Entre elas, destacam-se: (i)
distancia dos planetas ao Sol; (ii) 6rbitas coplanares (Mercurio € excec¢ao); (iii) movimento
orbital dos planetas e da rotagdo do Sol num mesmo sentido; (iv) a rotagao dos planetas &
no mesmo sentido do movimento orbital, com exceg¢ao apenas de Vénus e Urano; (v) a
relacdo entre os planetas gigantes e seus sistemas de satélites e anéis € a mesma
relagdo que ocorre entre o Sol e planetas e asterdides; (vi) ha diferengas sistematicas de
composi¢cdo quimica que distinguem os planetas internos (teluricos), dos externos
(jovianos); (vii) embora 99,87% da massa do Sistema Solar esteja no Sol e apenas 0,13%
nos planetas, 99% do momento angular estd nos planetas e apenas 0,5% no Sol; (viii)
cometas de longo periodo tem érbitas excéntricas com inclinagdes quaisquer.

Distribuicao das Orbitas dos Planetas

Os planetas seguem as leis de Kepler e de Newton nas suas O6rbitas elipticas em
torno do Sol, e a distribuicdo de tamanhos dessas 6rbitas apresenta-se com uma certa
regularidade. O espagamento entre as orbitas cresce geometricamente a medida que se
afastam do Sol.

Em 1766 (antes da descoberta de Urano e Netuno) Titius de Wittenberg encontrou
uma regra empirica aproximada para a distribuicdo das distdncias médias Sol-Planeta
(semi-eixo maior da 6rbita). Johann Bode popularizou essa relagdo em 1772, que passou
a ser conhecida como Lei de Bode ou regra de Titius-Bode.

A regra consiste em escrever a série:
[4]; [4+ (@ x 2[4+ (3 x2")]; [4+ Bx 2°)]; [4 + (3x 2°)]; ...
e dividir cada um por 10, de modo a chegar na sequéncia:
[0,4]; [0,7]; [1,0]; [1.6]; [2.,8]; [5,2]; [10,0]; [19,6]; [38,8]; [77.2]...

Uma sequéncia semelhante pode ser observada se escrevemos as distancias dos
planetas até o Sol, em UA.

Mercurio Vénus  Terra Marte  Jupiter Saturno Urano Netuno

0,39 0,72 1,0 1,52 5,20 9,54 19,2 30,1
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Tomando a distancia Sol — Terra (1 UA), verificamos que exceto a falha em 2,8 UA
(onde se encontra o cinturdo de asterodides), a lei de Bode é aproximadamente correta
para os primeiros 7 planetas. Essa € apenas uma forma numerolégica para ilustrar a
localizacdo bem definida das orbitas em nosso sistema solar. Atualmente, simulagoes
numeéricas sao usadas nos estudos de dinamica dos sistemas planetarios, para calcular a
estabilidade das orbitas.

A teoria da formacao

Ndo ha, até o momento, uma teoria cosmogébnica inteiramente satisfatéria. A
explicagdo mais aceita € a da Nebulosa Solar Primitiva (NSP), primeiramente proposta
por Laplace, em 1796: os planetas seriam subprodutos da formacdo do Sol e todo o
Sistema Solar teria se formado da matéria interestelar.

A formacdo de estrelas tem inicio quando uma nuvem interestelar passa por
processos de fragmentacéo e colapso. A massa critica que deflagra a instabilidade inicial
€ a chamada Massa de Jeans, estabelecendo o nivel abaixo do qual a nuvem nao entra
em colapso. Entre os valores tipicos de uma nuvem interestelar densa, a nuvem em
colapso tem massa de mil a 1 milhdo de vezes maior que a massa solar. Um unico
colapso pode resultar em uma grande quantidade de estrelas. Por esse motivo é comum
se encontrar estrelas em aglomerados, associagdes e sistemas multiplos.

A imagem ao lado apresenta
uma regido de formagdo de
estrelas.

A esquerda aparece a
nuvem escura de gas e poeira,
chamada Barnard 86.

No lado direito aparece o
aglomerado estelar jovem
(azulado) NGC6520.

Figura 8. Imagem de nuvem escura Barnard 86, obtida por D. Malin / Anglo Australian Observatory.

A histéria da NSP comega quando o fragmento que daria origem ao Sistema Solar
adquiriu individualidade. Isso ocorreu ha 4,6 bilhdes de anos. O fragmento também sofreu
colapso gravitacional enquanto sua parte central ndo se aquecia, pois nao era
suficientemente densa e opaca para impedir 0 escape da radiacdo. Mais tarde a radiagao
passou a ter dificuldade para escapar causando um aquecimento e aumento de pressao
na parte central. A partir disso, a contracao ficou lenta e o proto-Sol passou a emitir
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radiacao infravermelha. Um fator indispensavel para a formacéo do sistema planetario é a
rotacao lenta da nuvem, a qual propicia a formagao de um disco.

Disco protoplanetario

Se a rotacgao inicial for muito alta, cerca de metade da massa pode se destacar
formando uma estrela companheira. Nao foi esse o caso do Sol. Uma rotacdo mais lenta
deu origem a um disco. A gravidade atrai a matéria radialmente para o centro de massa,
mas a forga centrifuga atua perpendicularmente ao eixo de rotacao.

Dessa combinacao de forgas resulta, no centro, uma concentragdo maior de matéria
que vai se transformar no proto-Sol e, no plano equatorial, um disco de gas e poeira que
inicialmente se estenderia além da 6rbita de Plutdo, como estd ilustrado na Figura 9.

\l/L
3-€

104 anos; 10-10% UA; 10-300K 1056 anos; 1-1000 UA; 100-3000K

> *

10%7 anos; 1-100 UA; 100-3000K 107 anos; 1-100 UA; 200-3000K

»

Figura 9. Estagios intermediario e final da formagao do Sistema Solar. Créditos: Shu et al. 1987; The James
Webb Space Telescope; NASA.

Das observacdes de estrelas em formacdo sabemos que ao mesmo tempo que a
estrela recebe matéria que vem do disco, ocorre um escoamento bipolar de gas, através
das duas extremidades do eixo de rotagdo. Isso contribui para uma diminuicdo da
quantidade de material da nuvem-mée nos polos da estrela. A parte central vai se tornar o
Sol e os pequenos I6bulos na parte mais externa do disco, os planetas jovianos. Graos de
poeira agem como nucleos de condensacgao formando a matéria que ira colidir e formar os
pequenos corpos, chamdos planetesimais. Fortes ventos estelares expelem o gas da
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nebulosa primordial. Os planetesimais continuam a colidir e a crescer. Passados ~ 100
milhdes de anos, os planetesimais formam planetas em 6rbita do Sol.

A menos da metade da distancia de Mercurio o disco se aquece a ponto de ocorrer o
chamado “congelamento” do campo magnético do proto-Sol. Assim, essa parte do disco &
compelida a girar com a mesma velocidade angular do proto-Sol. Como a velocidade
orbital € maior que a Kleperiana, a matéria acaba se afastando do Sol. O proto-Sol ejetou
parte da matéria da NSP e perdeu grande parte de seu momento angular original.

Perto do proto-Sol as temperaturas no disco foram sempre mais elevadas em virtude
da radiagao estelar. Quase todos os graos que vieram do meio interestelar sobreviveram,
com excecao daqueles que ficaram no interior da 6rbita de Mercurio, que se vaporizaram.
Devido a agitagao térmica, o gas demorou mais que 0s graos para se concentrar no plano
equatorial. Mas sob pressdes entre 10° e 10 atm, esse gas acabou se condensando em
graos, que também se sedimentaram.

No disco, a cada distancia heliocéntrica, somente se condensaram materiais cujos
pontos de fusdo eram mais altos que a temperatura local. Foi por esse mecanismo que na
regido dos planetas teluricos, apenas os materiais refratarios (silicatos, oOxidos) se
condensaram em grédos, passando a coexistir com os de origem interestelar que
sobreviveram.

As substancias mais volateis foram perdidas nas proximidades do proto-Sol, mas
puderam se condensar a distancias maiores. Nas regides onde se encontram Jupiter,
Saturno, Urano, Netuno e a formacdo dos cometas, condensaram-se compostos de
carbono, nitrogénio, oxigénio e hidrogénio, tais como: agua, diéxido de carbono, metano e
amonia. Isso determinou a diferenciagéo entre os planetas teluricos e jovianos.

Com a sedimentac&o da matéria no disco, a densidade numérica dos graos cresceu.
Desta forma, a colisdo e as forgas de van der Waals propiciaram o crescimento dos gréos
em até alguns centimetros, durante cerca de 10° anos. Os grdos centimétricos nao
formaram diretamente um unico planeta sélido, mas inumeros objetos com centenas de
metros, descrevendo Orbitas fechadas. Colisbes lentas propiciaram a coalescéncia de
corpos com dimensdes de alguns quildmetros, os planetesimais.

As baixas velocidades relativas e a atragéo gravitacional deram origem mais tarde
aos corpos asteroidais e planetas teluricos. O disco se transforma num conjunto de
anéis concéntricos com planetesimais viajando em orbitas independentes. Desta forma,
os planetas se formaram através de colisdes (acumulagdo). Estas etapas duraram até 10°
anos.

Longe do Sol, as temperaturas mais baixas permitiram a formagéo de gelos, cuja
aderéncia natural promoveu um mais rapido crescimento de planetesimais. A formacao
dos planetas gigantes (jovianos) foi concluida antes que a dos teluricos. No inicio os
planetas jovianos cresceram por acumulacdo semelhante aos teluricos. Mas quando a
massa atingiu ~ 15 M_, comegou o colapso hidrodinamico do gas circundante.
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Cerca de 100 milhées de anos apds o surgimento da NSP, o proto-Sol comegou a
produzir um intenso vento que dissipou os ultimos restos de gas e poeira, desobstruindo a
passagem para luz visivel. O proto-Sol estava na fase conhecida com T-Tauri (estrelas
jovens de massa ~1 Me ). O atual vento solar corresponde a uma perda de massa muito
menos intensa.

EXERCICIOS

1. Mencione as caracteristicas dindmicas que sdo regulares (semelhangas) entre os componentes
do sistema solar, que levaram a atual proposta de teoria de formagao.

2. Qual ¢ a previsao da regra de Titius-Bode?

3. Considerando a teoria de formacao de estrelas como o Sol, € comum encontrar-se estrelas
recém-formadas isoladas? Por qué?

4. Qual seria a explicagdo para o fato de ndo se ter formado um planeta na regido interior a orbita
de Mercurio?

5. Qual o fator determinante para a diferenciacao entre planetas teltiricos e planetas jovianos?

6. Por quais processos a matéria da nebulosa solar primitiva se concentrou principalmente no
centro e no plano equatorial?

7. Quais as limitagdes observacionais em se detectar um sistema planetario em outras estrelas?
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Capitulo 4
RADIACAO ELETROMAGNETICA

A luz emitida pelos objetos astron6micos é o elemento chave para o entendimento da
Astrofisica. Informacdes a respeito da temperatura, composicdo quimica, € movimento de tais
objetos sdo obtidas a partir do estudo e interpretacdo da radiacéo por eles emitida.

Essa radiacdo é chamada eletromagnética por se tratar do transporte de energia por meio
de flutuacdes dos campos elétrico e magnético. A luz, ou radiacdo eletromagnética, pode ser
observada sob diferentes formas ou seja, em diferentes faixas espectrais: visivel,
infravermelho, ultravioleta, ondas radio, etc.

Antes de iniciarmos 0 nosso estudo de astrofisica estelar é importante que se entenda a
natureza da radiacdo eletromagnética. Dessa forma, veremos nesse capitulo os seguintes
tépicos:

e A natureza da luz: ondulatéria e quéantica.
e Efeito Doppler
e Espectro Eletromagnético

e Fluxo e Luminosidade

Bibliografia:

e Zeilik & Smith, 1987 “Introductory Astronomy & Astrophysics” (cap. 8 )

e Chaisson & McMillan, 1998 “Astronomy: a beginner’s guide to the Universe” (cap. 2)
e  W.Maciel, 1991 “Astronomia e Astrofisica” — IAG/USP, (cap.8)
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A Natureza da Luz

A luz se desloca no espaco por meio de ondas eletromagnéticas, que nao necessitam de
um meio fisico para serem transportadas, e portanto diferem dos outros exemplos de ondas
encontrados na natureza, como ondas na agua, ondas sonoras, sismicas, etc.

Apesar dessa diferenga fundamental, vamos ilustrar o nosso estudo com um exemplo bem
conhecido: o efeito de uma pedra sendo atirada num lago tranquilo. Ondas serdo formadas e
uma folha que estiver nas proximidades vai se deslocar, seguindo um movimento ondulatério,

que pode ser expresso por 4 — g Sen[%(x —v t)} :
A

A propagacéao ao longo de uma dada direcao é representada esquematicamente na Figura

h ; A .

Figura 1. Propagacio de uma onda de amplitude H, velocidade v, e comprimento da onda A.

T X

No tempo inicial (t=0) a expresséo para a altura sera: j, - Sen{z } , sendo que na posicao

inicial (x=0) a altura é zero. O primeiro maximo sera atingido em x:i, quando a altura
4

coincide com a amplitude (h=H). Vamos entao estabelecer uma expressao genérica. Fixando

4
corresponde a uma oscilagdo de amplitude H. Os maximos de altura (h=H) deverao ocorrer

xzi, teremos: h:Hsen[E[&_wﬂ, ou seja, a medida que t aumenta, o movimento

=M . , .
em t=0 e novamente quando Vv, definindo-se assim o periodo de oscilagao, enquanto

V=
que a freqiiéncia de oscilacao é dada por A :
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A velocidade de propagacao de ondas eletromagnéticas (variacdo do campo elétrico Ee

do campo magnético B) no vacuo é a velocidade da luz ¢ (da ordem de 300 000 Km/s).
Quando se refere ao deslocamento da luz, sua freqliéncia é expressa por v = c/A.

Campo Elétrico

Campo
Magnético

Z Figura 2. Campos elétrico e magnético
! vibram em planos perpendiculares entre si.
ECéO de Juntos, eles formam uma onda
maovimento eletromagnética que se move através do
espaco a velocidade da luz.

A direcao de oscilagdo de £, juntamente com a diregdo de propagacgdo definem o plano
de polarizacdo. A polarizacdo € bastante importante na Astrofisica porque nos permite
conhecer o meio por onde a radiacao se propaga. Um exemplo é a polarizagdo interestelar

causada por graos de poeira.

A luz pode apresentar reflexao e refracao, difracdo e interferéncia. Vamos relembrar
algumas dessas propriedades das ondas.

espelho

,J‘

Ao incidir num espelho, como ocorre nos telescopios
refletores, a luz sofre reflexdo. Em relacdo a normal ao
espelho o angulo de incidéncia é igual ao angulo de reflexao

(i=n),

Nos casos em que a luz se propaga atravessando
diferentes meios, como no exemplo dos telescépios
refratores, ela sofre refragao, mudando de velocidade em
funcéo dos diferentes indices de refracado (n). Considerando o
caso em que n;>n;, temos a relagao:

nisen i =nzsen r, conhecida como lei de Snell.

Figura 3. Exemplos do caminho da luz em telescépios refletores e refratores.
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A velocidade da luz em diferentes meios € dada por v = ¢/n. No vacuo, por exemplo, n=1;
no ar n=1,0003; e no vidro n=1,5. Como o indice de refracdo depende do comprimento de
onda (A), quando a luz branca atravessa um prisma ela é decomposta. Esta é a base da
espectroscopia, cuja aplicacdo em Astrofisica é de grande importancia.

A radiacdo eletromagnética sofre difragdo ao encontrar um obstaculo de contornos
definidos. Quando ondas difratadas convergem e se sobrepbem, ocorre o fendbmeno da
interferéncia.

Natureza quantica da luz

Além dos fendmenos puramente ondulatérios, ocorrem também outros processos, como
a interagdo da radiagdo com a matéria na forma de atomos ou moléculas. Tais processos
requerem que a radiacao eletromagnética tenha caracteristicas de pacotes discretos ou quanta
(plural de quantum) de energia. No caso da luz visivel, os quanta sdo chamados fétons, com
sua energia dada por E=hv, onde h=6,63.10%" erg .s (constante de Planck).

Efeito Doppler

Quando a fonte emissora de luz se movimenta em relacdo ao observador, ocorre uma
modificacdo no comprimento de onda (ou frequéncia), um fendmeno conhecido por efeito
Doppler.

Ao
Considere uma fonte em
repousp, emitindo luz a um epouso = @ e
comprimento de onda Ao. "
Se a fonte se aproximar
A1

do observador, o comprimento
de onda observado sera menor .
(M< Ao). Se A diminui, a | aproximagdo @ =

Ay
freqiéncia (v) aumenta. >
Por outro lado, se a fonte A
se afastar do observador o o
comprimento de onda | .ectamento s §> e
observado sera maior (A2> Ao). D Ly

Nesse caso, a freqUéncia
observada sera menor que a

emitida.
Figura 4. Efeito Doppler observado em fun¢do do movimento da fonte emissora
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Consideremos agora um caso valido para velocidades nao-relativisticas (v<<c): uma fonte
E se afastando de um observador a uma velocidade v e freqiéncia de emissao vo. No tempo

1
[=—
Vo (periodo de oscilagdo), o comprimento de onda observado sera:

A=(c+v)t

. A , A= c[l +X:| t

' ' c

6/ — 7»=c[1+j/\/0

K

A= x{n X}

- o R ¢

Figura 5. Comprimento de onda observado no caso de uma fonte emissora em afastamento.

Para determinar o quanto o comprimento de onda observado (A) desviou-se do emitido

=2, (/)

(Ao), calculamos AN = ¢/, resultando na expressdao que define o deslocamento

AN/ —
Doppler: AO %

No caso de objetos em afastamento, observa-se A>A, (portanto v < v,) dizemos que
ocorreu um desvio para o vermelho (redshift), cor que corresponde as menores freqiéncias

na regiao do visivel no espectro eletromagnético, relacionado ao afastamento do objeto. No
caso em que A < Ao (freqiéncias maiores), temos o desvio para o azul (blueshiff), que

corresponde a aproximacao do objeto.

Espectro Eletromagnético

A luz das estrelas nos chega em forma de ondas eletromagnéticas, e essa radiagdo pode
ser estudada em funcdo de sua intensidade, numa dada faixa de comprimentos de onda, ou
na forma de luz dispersada num espectro.



&46

WObservatérios Virtuais — Fundamentos de Astronomia — Cap. 4 (Gregorio-Hetem & Jatenco-Pereira) VITAE

—

Luz
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Figura 6. A luz branca, quando atravessa um prisma é decomposta em diferentes cores (vermelho, laranja, amarelo, verde, azul
e violeta) da faixa visivel.

O espectro eletromagnético na chamada faixa do visivel cobre comprimentos de onda
desde o violeta: 3900 A (1 A =10®cm = 0,1 nm) até o vermelho: 7200 A, a qual corresponde &
radiacao da luz solar, que pode ser decomposta em diferentes freqiiéncias.
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Fluxo e Luminosidade

Antes de descrevermos 0s principais parametros fotométricos, vamos relembrar alguns
conceitos geométricos. Define-se angulo sélido de um feixe de radiacdo em funcéao da
area A interceptada pelo feixe numa superficie esférica de raio r.

Da mesma forma que o angulo de abertura entre duas
linhas retas pode ser dado por: 6 =S /r onde 6 € medido
em radianos (0 = 2n rad, se 6 compreender toda
circunferéncia ; perimetro = 2n r),

podemos dizer que o angulo sélido o sera a medida da
abertura de um cone, dada por: ® = A/ r* onde o é
medido em esteradianos.

Se o compreender toda a esfera = o = 4x rad?

(area de superficie = 47 r?)

Figura 8. Medida de um angulo de abertura © em fungo do arco
interceptado S; medida de um 4ngulo sélido ® em funcdo da drea
interceptada A.

Apresentando o angulo sélido em coordenadas esféricas, temos:

area elementar
dA=(rdo ) (rsenb do)

angulo sélido elementar
subtendido pela area dA:
do = sen6 do do

Z

{
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Figura 9. Medida de um angulo sélido em
coordenadas esféricas.
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Considerando um elemento de area Aa, formando um angulo 6 com a normal, temos que
a intensidade especifica |, depende da posicao, direcao e do tempo.

1
Ad
——— -
—
—ee-
/
Ad Superficie
A Esférica B

Figura 10. (A) Intensidade de energia por uma unidade de drea AA da fonte emissora, que atravessa um elemento de 4drea Aa.
(B) Fluxo integrado resultante.

A intensidade (I) depende da diregdo e sua medida € definida como a quantidade de
energia emitida por unidade de tempo At, por unidade de area da fonte AA, por unidade de
intervalo de freqiiéncia Av, por unidade de &ngulo sélido em uma dada diregéo:

dE=1,c0s0 dA av dw dt

nas unidades: ergcm? s sr' Hz.

A intensidade especifica 1, pode ser definida por intervalo de comprimento de onda A sendo: I
dv =1 dA.

A intensidade integrada (compreende fétons de todas as freqtiéncias) é dada por ! :J L,dv :

O fluxo é o parametro que se relaciona diretamente com a medida da energia coletada. O
fluxo (F) de energia que chega numa superficie (ou num detetor) é a quantidade de energia
por unidade de tempo que passa através de uma unidade de area da superficie por unidade

energia
AA At Av

de intervalo de freqtiéncia, dada por: F = , com unidades erg cm?s™ Hz".
O fluxo F, a uma dada frequéncia, corresponde a soma das intensidades integradas em
todo angulo solido:

2 7w

F,=[1,cos6 do= [ [1, cos6 sen6 do d
(U]

. A ., F=|F,d
O fluxo integrado em todas as freqiiéncias sera: j vav.



&49

WObservatérios Virtuais — Fundamentos de Astronomia — Cap. 4 (Gregorio-Hetem & Jatenco-Pereira) VITAE

O fluxo da luz emitida por uma fonte também depende da distancia da fonte, pois quanto
mais distante mais fraca ela deve aparecer (diminuindo com o inverso do quadrado da
distancia, como veremos abaixo).

fonte ) L. ]
Vejamos o exemplo de uma estrela esférica de raio Rx,
: R*T d \ 1 | localizada a uma distancia d do observador. A luminosidade
| & . .
'\ ] ' L+, que representa a energia total emitida em todas as
\\ S / ’I//, L zg
. direcbes, é representada pela poténcia irradiada A

Figura 11. Luminosidade de uma estrela depende de seu raio e da distancia até o observador.

O fluxo emitido na superficie da estrela F(R«) € expresso em termos de energia total por

F(R*)Zﬁ
unidade tempo, por unidade de superficie: T,

L

_ 2
A uma distancia d, a luminosidade é dada por =4nd F(d), desta forma, o fluxo

2

F(R.)

R
F )= d*
observado é

EXERCICIOS

(1) Considere uma onda produzida em um lago, cuja velocidade de deslocamento € de 20 cm/s. A distancia entre dois
maximos (cristas) € de 4 cm. Qual a freqiiéncia de oscilagdo dessa onda?

(2) Dada a velocidade da luz c=3 10° km/s e a constante de Planck h=6,63 10 erg . s, calcule a freqiiéncia (em Hz) € a

energia (em eV) para cada comprimento de onda, referente a diferentes regides espectrais
(1eV=1,60184 10" erg):

Regido A v (Hz) E (eV)
Raios-X 3A
Ultravioleta | 200 A
Visivel 5000 A
Infravermelho 25 um
Radio I5m

(3) A que comprimentos de onda serdo observadas as seguintes linhas espectrais:

(a) A linha emitida a 500 nm por uma estrela se aproximando de nés a uma velocidade de 60 Km/s
(b) A linha de Ca II (comprimento de onda de laboratério 397 nm) emitida por uma Galéxia se afastando a 30000 km/s.

(4) Uma nuvem de hidrogénio neutro (HI) emite a linha rddio de 21 cm (a freqiiéncia de repouso é 1420,4 MHz) enquanto se
move com velocidade de afastamento de 150 km/s. A que freqiiéncia essa linha serd observada?
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Capitulo 5
Distribuicao de Energia e Linhas Espectrais

As transicées atbmicas individuais (das quais falaremos mais adiante) sdo responsaveis
pela producdo de linhas espectrais. O alargamento das linhas espectrais serd maior, quanto
mais forte for a interacdo entre atomos. No caso de linhas espectrais de absorcao, elas
resultam de fétons que sdo absorvidos seletivamente de uma radiagcao do espectro continuo.
Quando num determinado grupo de atomos eles interagem tao fortemente a ponto de que as
caracteristicas espectrais venham a desaparecer, ocorre 0 chamado continuo térmico.

A radiacado eletromagnética vai ser emitida a partir de qualquer objeto que esteja uma
dada temperatura T (por exemplo Sol, estrela, corpo humano, ferro aquecido, etc.). Tanto a
quantidade como o tipo (ou freqiéncia) de radiagcdo dependem de T (por exemplo o ferro
sofrendo aumento de temperatura pode se apresentar nas cores cinza, vermelha, azul e
branca).

Neste capitulo veremos como determinar a temperatura de um objeto a partir da radiacao
emitida. Serdo descritas as caracteristicas dos espectros continuos, de absor¢cdo e de
emissao. Veremos também como se formam as linhas espectrais, a partir das transicoes
atdbmicas.

e A Radiagédo de Corpo Negro
e Espectros e Estrutura Atbmica

e Linhas Espectrais: formacao, linhas de absorcéo e de emisséo, alargamento das linhas

Bibliografia:
e Zeilik & Smith, 1987 “Introductory Astronomy & Astrophysics” (cap. 8)
e  W.Maciel, 1991 “Astronomia e Astrofisica” — IAG/USP, (cap. 9)
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Radiacao de Corpo Negro

Define-se como  corpo

(nurm) negro um objeto caracterizado
I 1000 100 por uma temperatura T, supondo
1 ﬁaverme]lllo Ult;ravioleta que suas paredes reabsorvam a
100 radiacao emitida. Nessa
definicdo, a radiacdo depende
30,000.K apenas de T, ou seja supbe-se
1 / um estado de  equilibrio
termodinamico (propriedades

—_— //10’999,& constantes no tempo).

3000 K
Figura 1. A altura da curva de distribui¢do
de energia do corpo negro define a
10_4 | freqliéncia correspondente ao mdaximo de
intensidade. Com o aumento da temperatura,
a freqii€éncia correspondente ao maximo
- também aumenta, deslocando-se para o azul.
1014 1015 1016

Frequencia (Hz)

A distribuicao de energia de um corpo negro é dada pela variagcdo da intensidade em
funcdo da frequiéncia v. Para uma descri¢cdo analitica, vamos utilizar a fungéo de Planck, dada
2 hv’ 1
por: B(T)= 2 [ P , que corresponde a intensidade da radiagdo (em erg.cm?.s°
kT
e —1}

c

' Hz'.sr).

Para estimarmos o fluxo proveniente de uma estrela, consideramos que ela emite como
um corpo negro e integramos a funcao de Planck no angulo sélido observavel (apenas meia
esfera), e obtemos Fv = © Bv (T), onde F, é dado em erg cm? s Hz"; h =6,63.10%" erg.s é a
constante de Planck; k = 1,38.10¢ erg.K" é a constante de Boltzmann.

A funcao de Planck é representada na Figura 1, para diferentes temperaturas. Nota-se
que, com o aumento da temperatura, as curvas de corpo negro se deslocam para cima e para
a direita (direcao do azul, no espectro). Para determinarmos a freqiiéncia (ou comprimento de
onda) que corresponde ao maximo de intensidade de cada curva, efetuamos dl,/dv = 0, que
resulta em: hvmi =2,821 kT, onde k é a constante de Boltzmann. Verifica-se entdo que a
medida que a temperatura aumenta, o maximo de emissdo ocorre a freqiiéncias cada vez
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maiores, ou comprimentos de onda cada vez menores. Esta é a conhecida Lei de Wien,
usualmente expressa por Amax (cm) = 0,29/T(K), neste caso obtida da derivada dr, -0-

dA

E a partir da curva de corpo negro que se determina, por exemplo, a temperatura dos
objetos, como no caso do estudo de espectro solar, que torna possivel o conhecimento da
temperatura da superficie do Sol.

)

Frecquency = 6.2d014Hz
avekength = 480 nm
A B
- I

103 - 7 =6000K \
/ 5

b A :\

S s ]

108 -

e o

—

o~

Pl T

T asny
a
=
(=4
x
(4

€)

Figura 2. Observando a radia¢do do Sol em muitas freqiiéncias notamos que o pico encontra-se na parte visivel do espectro e
que ele emite muito mais no infravermelho do que no ultravioleta.

Usando a lei de Wien, podemos estimar a temperatura superficial do Sol em funcéo do
comprimento de onda correspondente ao pico de emissao (Amax ~ 500nm), que resulta num

valor de Te ~ 5800K.

No caso de Antares, uma estrela gigante vermelha bastante fria, a temperatura é da
ordem de 3000K, portanto o comprimento de onda correspondente ao maximo de intensidade
equivale a Amax ~ 1 um. Sirius, uma estrela azulada muito quente, tem temperatura da ordem de
10000K , 0 que corresponde a Amax ~ 2900 A.

Dependendo da faixa de frequéncias que estivermos lidando, existem algumas
aproximacodes da lei de Planck bastante Uteis:

1. Distribuicao de Wien: nos casos de altas freqiiéncias, e temperaturas ndo muito

hv
elevadas : /v o | oxr >>J.
kT ,

3
27hv oIk

[ =
v cz

2. Distribuicao de Rayleigh-Jeans: nos casos de baixas freqiéncias, e temperaturas nao
hv
muito baixas: h_V<<1_> ekl th_VW.

kT kT ,



&53

WObservatérios Virtuais — Fundamentos de Astronomia — Cap. 5 (Gregorio-Hetem & Jatenco-Pereira) VITAE

3. Lei de Stefan — Boltzmann:

A integral da funcdo |, sobre todas as freqiiéncias Vv, determina a energia total emitida , que
pode ser expressa por g :IIVdV —oT*, onde ¢ = 5,67 x 10° erg cm? K* s é conhecida como

a constante de Stefan — Boltzmann, obtida a partir da integral:
21 h V3 2z h (kTN T n°
F = J dv = F:—z(_j _[e;]—_ldﬂ
0

CZ ehv/kT_l C h

onde , -7V, que resulta em f _ 27?531(4 T4
kT 15h°c?

O fluxo na superficie de uma estrela com temperatura T«, também chamada temperatura
4
de corpo negro ou temperatura efetiva, é dado por oT. A luminosidade dessa estrela pode
1

_ 2 4 -
ser escrita como L+ =47 R. 0T O rajo da estrela é entdo expresso por » _ [ L, ]Z .
“larzoT!

Espectros e Estrutura Atdmica

Veremos agora as regras que estabelecem a emissdo e a absorcdo de radiacéo,
determinadas pelas trés Leis de Kirchhoff:

12: Um objeto que esteja no estado sélido, liquido ou gasoso, e sob alta pressao, produzird um
espectro continuo de emissao, quando aquecido.

22: Um gas a baixa pressao e a uma temperatura suficientemente alta produzird um espectro
de linhas brilhantes de emisséo.

10

3%: Um gas a baixas pressdo e temperatura, que se localize entre uma fonte de radiacao
continua e um observador, produzira um espectro de linhas de absorcao, ou seja, um conjunto
de linhas superpostas ao espectro continuo.

o, Considere um objeto esférico

Fv opaco emitindo como corpo
;o negro a uma temperatura Ty,
(’ ]H’HI’ \| i rodeado por uma camada de
7 material mais frio, emitindo a
T, < uma temperatura T (Tn> To).
v, Vv e

Figura 3. O coeficiente de absor¢do (0,) do material que circunda o objeto varia em funcdo da freqiiéncia v, sendo maximo em
Vo. Para outras freqii€ncias, como em V,, o coeficiente de absor¢do é desprezivel.
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Essa camada absorve numa linha espectral bem estreita, cujo coeficiente de absorcao
é o, (méximo em vy e desprezivel em v+). O objeto é observado nessas duas frequéncias, ao
longo das linhas de visada A e B. Vamos avaliar em qual freqiéncia o brilho observado é
maior, nos dois casos .

No caminho A, o brilho B,(Ty) € essencialmente a intensidade observada a freqiéncia
vi. Em v, a intensidade vai depender se o brilho B,(T¢) da camada circundante € maior ou
menor que B,(Tn).

I i Se Tc< Ty, temos B,(Tc) < By(Tw), ou
f\ seja, a intensidade é reduzida ao passar
BT, ) B,(T, ) It >714
V pela camada absorvente: V! Vo,
| I | ‘ Se, por outro lado T¢ > Ty, temos:
vo v, VO V1 . A A
I, <I

Figura 4. Intensidade de radiacdo de um corpo negro circundado por uma camada de material absorvente. Linhas de absor¢ao
e de emissdo, observadas ao longo da linha de visada (A).

No caminho B, a intensidade
vai depender apenas de B,(T¢)

; sendo, em qualquer caso,

A 1P <1’
N L, AN '

Figura 5. Intensidade de radiacdo de um corpo negro circundado por uma camada de material absorvente. Linhas de emissdo,
observadas ao longo da linha de visada (B).

v

E a composicdo quimica do gas que vai determinar quais espécies estdo disponiveis para
absorver fétons. Temperatura e densidade determinam quais as caracteristicas das linhas que
serdao formadas. Por exemplo, quando se observa um gas frio obtém-se espectros
moleculares. A temperaturas intermediarias, observam-se espectros de atomos neutros, e a
altas temperaturas sdo obtidos espectros de ions.
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Formacao de linhas espectrais

As linhas espectrais aparecem sempre que ocorre mudang¢a na quantidade de energia
contida em um determinado atomo. Antes de discutirmos as variacées dos niveis de energia,
vamos relembrar dois modelos de atomos.

1. Atomo de Rutherford:

Neste modelo, o atomo tem uma estrutura similar ao sistema planetario, mas nesse caso
nao € mantido por uma forga gravitacional e sim por forgas coulombiana e magnética. Como o
elétron é uma particula carregada e tem movimento numa Orbita estavel, ele deve emitir
radiacdo. Com a perda da energia emitida o atomo deveria colapsar, o que torna esse modelo
nao realista.

2. Atomo de Bohr:

Esse modelo foi elaborado para resolver o problema do modelo de Rutherford. Bohr
propbs que somente certas érbitas discretas seriam permitidas e que em tais érbitas o elétron
nao emitiria radiacdo. Essas oOrbitas sao definidas por:

n
mvr=—

2T com n=12,..., (i)

onde m é a massa do elétron; r o raio do movimento circular com velocidade v, em torno do
nucleo.

A expressao para o raio da érbita € obtida igualando-se a forgca centripeta com a forca

mv> Ze® , Ze®
= =V

r r’ mr

coulombiana: (ii)

Combinando (i) e (i) teremos ._ . # a qual determina que apenas algumas
TR animze
T "mse

orbitas (em fungéo de n?) serao possiveis.

A energia total de um elétron na érbita n serd dada pela combinacao da energia cinética

7

com a energia potencial: E:mV2 ze ——136Z—ZeV- O sistema é considerado ligado
’ 2

2 r
enquanto a energia do nivel for En < 0. A medida que n— <, E-0 Quando E > 0, o elétron
nao é mais considerado como sendo ligado ao nucleo.
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Figura 6. Representacdo esquemdtica da absor¢do e da emissao de fotons, a partir da transicdo de elétrons entre niveis
atdmicos.

Absorcao Emissao

Eq

A diferenca de energia entre os niveis 1 e 2 € dada por AE = E; — E4, onde

S AE_ 136 {L_L}

Conclui-se que a radiacao pode ser absorvida ou emitida, quando o elétron saltar de uma
oOrbita para outra, de acordo com o postulado de Bohr. Assim, no modelo de atomo de Bohr,
temos as diferentes linhas espectrais, em funcao dos diferentes niveis a partir do qual se da a
transicao:

n = 1: série de Lyman, denominadas Lya, Ly Lyy,...(linhas do ultravioleta);
n = 2: série de Balmer, denominadas Ha, H,...(linhas do espectro visivel);

n = 3: série de Paschen, denominadas Pa, PB....(linhas do infravermelho).

Tanto os atomos como os ions podem ser ionizados ou excitados por processos de
colisao em que particula livre colide com um elétron e transfere parte de sua energia cinética;
ou por radiagao, quando ocorre a absorcdo de um foéton com energia correspondente a
diferenca de energia entre 2 niveis. E justamente tal processo que produz as linhas de
absorcao.
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20
cho 4
T 2 E
(o]
9 i 1360V
5 13.0de V
4 12.73eV
3 1207eV
g b
o Série de
§ Paschen
<
2 A 10.19e V
HBan Primeiro estado excitado
Série de
Balmer
7]
(a3
s o
O k!
=
2|2 N
S| s
3
i
Estado Fundamental
n=1 A E =0eV
L L 1
B o
Série de
Lyman

Figura 7. Diagrama de niveis atdmicos de energia do dtomo de Hidrogénio.

Os processos de colisdo e de radiagdo também podem desexcitar ou recombinar os
atomos ou os ions.

Linhas de Absorgao

Considere o0 caso em que um gas frio € colocado entre uma fonte de radiagdo continua
(uma lampada, por exemplo) e um detetor. O espectro que se observa contém linhas escuras
de absorcdo. Essas linhas sao formadas quando o gas frio absorve certos comprimentos de
onda da radiacdo da fonte (lampada).
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-, Cool gas
Hat bulb e

Figura 8. Exemplo do espectro observado quando a radiagdo de uma ldmpada atravessa um gés frio, passando por uma fenda,
sendo decomposta ao atravessar um prisma, e finalmente sendo coletada em uma tela.

As linhas de absorcao aparecem precisamente nos mesmos comprimentos de onda em
que apareceriam as linhas de emissao que seriam produzidas no caso em que o0 gas estivesse
aquecido a altas temperaturas.

A00 1

R

400 nim

Figura 9. (a) O espectro de emissdo do sédio, em que duas linhas brilhantes de emissdo aparecem na parte amarela do espectro
visivel. (b) Espectro de absorcdo do sédio, em que as duas linhas escuras aparecem na mesma posicdo correspondentes as
linhas de emissdo.
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Linhas de Emissao

As linhas de emissdo sao produzidas quando um atomo (ou mesmo um ion ou uma
molécula) passa de um estado excitado para um estado de energia menos excitado, emitindo
um féton. Neste caso, dois tipos de linhas podem ser produzidas: as permitidas, que sao
produzidas em transicdes entre estados normais, e as linhas proibidas, que decorrem de
transicdes envolvendo um estado excitado cujo tempo de vida médio € muito grande.

O tempo médio de vida de um atomo em um estado excitado é da ordem de 10®s, mas
ocorrem certos estados com tempos de vida maiores que 1s, 0s quais sdo denominados
metaestaveis.

Para que um atomo possa ser excitado para um estado metaestavel, o gas do meio deve
ser rarefeito o bastante para que o tempo entre colisdes atdmicas seja maior que o tempo de
vida do estado metaestavel. Esse tipo de situacao pode ser encontrado por exemplo no meio
interestelar das galaxias, onde as densidades sdo baixas o suficiente para a producdo de
linhas proibidas.

Exemplo de linha permitida: linha do atomo de carbono trés vezes ionizado (perdeu trés
elétrons), representado por C IV 1549, cujo comprimento de onda corresponde a A = 1549A ou
154,9nm.

Exemplo de linha proibida: [0 1II] 5007, linha do a&tomo de oxigénio duas vezes ionizado,
com A = 5007A.

Intensidade das Linhas Espectrais
1 |
1

Continuo

0 e A Absorc¢ao
Emissao

Figura 10. Perfil de linhas espectrais. A intensidade € proporcional ao nimero de fétons envolvidos naquela particular
transicao. (A) Uma linha de emiss@o. (B) Linhas de absor¢@o.

A forca total de uma linha é proporcional a sua area, que pode ser representada pela
largura equivalente da linha. O perfil da linha é substituido por um retadngulo, onde um dos
lados é a altura do continuo e o outro é a chamada largura equivalente (em A ou mA).
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’
Continuo

4, -

Perfil s Equivalente
de linha

a b

0

A =P

Figura 11. Medida da largura equivalente de uma linha. A drea do retdngulo b ¢ idéntica a drea a, preenchida pelo perfil da

linha.

Alargamento de Linhas Espectrais

Os mecanismos de alargamento podem ser causados por varios processos fisicos e é
através da interpretacdo do perfil alargado da linha que podemos deduzir algumas
caracteristicas da fonte de radiagéo.

(a) Alargamento natural.

A energia de um elétron que se encontra num determinado nivel atdmico é dada, pelo
principio da incerteza, como sendo proporcional ao inverso do tempo de vida naquele nivel.
Assim, um grupo de atomos ira produzir linhas de absor¢ao ou emissdo com uma faixa minima

de variacdo nas freqUéncias dos fétons, chamada largura natural, da ordem de:

av=AL 1.
h At

(b) Alargamento Doppler térmico

Esse processo depende da temperatura e da composicao quimica do gas. As particulas
em um gas movem-se aleatoriamente, e os movimentos dos atomos ao longo da linha de
visada resultam em deslocamentos Doppler na radiagdo emitida ou absorvida.

Um exemplo é o caso do hidrogénio neutro a T = 6000K, que se move com uma

velocidade média v ~ 12 km/s. Essa velocidade das particulas corresponde a um alargamento

fracional de Mzﬁz4_1o-5. Desta forma, a largura Doppler térmica da linha Ha (série de

c

Balmer, n=3 para n=2, A = 6563A) & ~ 0,25A.
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(c ) Alargamento colisional

Os niveis de energia de um atomo sao perturbados (ou seja, deslocados) por particulas
vizinhas, principalmente as carregadas, como ions e elétrons. Em um gas, essas perturbacoes
sado aleatérias e causam alargamento das linhas espectrais. Quanto maior a densidade de
particulas (e, portanto, a pressdao) do gas, maior a largura das linhas espectrais. Esse é o
processo mais importante no alargamento de linhas muito intensas como H,, Hg, ... (série de
Balmer).

(d) Efeito Zeeman

Quando um atomo se desloca sob a acdo de um campo magnético, cada nivel atbmico
de energia se divide em trés ou mais subniveis. Tal processo é chamado Efeito Zeeman.

Se as separagdes (componentes Zeeman) entre subniveis ndo sao resolvidas (séo tao
pequenas que ndo se pode distingui-las) nos espectros observados, nota-se somente uma
linha espectral alargada.

(e ) Equagéo de Excitagdo de Boltzmann e a Equagéo de lonizagdo de Saha

A forca de uma linha depende diretamente do numero de atomos que estejam no estado
de energia a partir do qual ocorrem as transicées. A equacao de Boltzmann esta relacionada
com o equilibrio de excitacao, fornecendo o nimero de atomos que se encontrardo em cada
estado excitado. A distribuicdo dos diversos niveis de energia de um atomo é estabelecida
por:

{E(l)—E(Z)}
kT

N(@2) _g@)
N1 g

onde N é a densidade numérica, g a multiplicidade, e E a energia do nivel.

Como E(2) > E(1) o argumento da exponencial serd sempre negativo. Um aumento na
N(2)

temperatura leva ao crescimento da razao N

Para descrever a distribuicdo segundo os diversos estagios de ionizagao dos atomos
temos a equacao de ionizacao de Saha:

[N,H ]: LD

N, N

1 e
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onde N; é a densidade numérica dos ions, N, densidade eletrénica, T a temperatura, % o

potencial de ionizagao do estado mais baixo, e 4 _ 2am .
hZ

A equacao de Boltzmann fornece o numero de atomos em um estado excitado relativo ao
namero de atomos no estado fundamental, sendo aplicavel tanto a atomos neutros como
ionizados. A equacao de Saha fornece as populagdes relativas entre dois estagios adjacentes
de ionizagéo.

Podemos combinar essas duas equacbes para expressar o numero de atomos
disponiveis para que se realize uma determinada transi¢ao, possibilitando que uma dada linha
N , onde Nis € o numero relativo de
N

atomos em qualquer estado excitado s num dado estagio de ionizacao i. A soma sobre todos
os estagios i € dada por = ZN- , onde n é o numero de elétrons no estado neutro. Assim

espectral seja produzida. Queremos obter a fracao

obtemos, numa primeira aproximagao:

N,
Ny N N,

N N, +N+N, Nﬂ Nlj
I el +1 + Z il
N N,
r) r)
O numerador dessa expressao pode ser determinado pela Equacao de Boltzmann:

3 —
N eﬁ%r , € 0 denominador € obtido da equagéo de Saha: Ny o (kTﬁ e Z%T :
N, N, N

J e

Apesar dessas aproximacoes serem Uteis para as mais fortes linhas espectrais de um
gas, sdo necessarios calculos mais extensivos para reproduzir com melhor precisdo a forca
das linhas especitrais.

EXERCICIOS

1. Comparando uma estrela a 30000 K com outra a 6000K, estime quanta energia a primeira estrela emite mais que a
segunda. Qual € a cor predominante em cada estrela?
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CAPITULO 6
TELESCOPIOS

As observacgdes dentro das faixas de comprimento de ondas Opticas e radio sdo as mais
aplicadas no uso de instrumentos astronémicos fixos a superficie da Terra. Isso porque, é
principalmente nessas bandas que a atmosfera terrestre € transparente.

A minima separagdo angular que pode ser detectada por um telescopio, também
chamada resolucao angular, € dada pela relagdo entre o comprimento de onda da radiacao e o
didametro do telescépio. Em radioastronomia, para se obter um poder de resolu¢do comparavel
com a resolucdo dos telescopios Opticos, os instrumentos devem ter dimensdes
exageradamente grandes, sem possibilidades de construcao.

Esse tipo de problema pode ser resolvido pelo uso da interferometria entre radioantenas
separadas por grandes distancias, proporcionando a mesma resolugcdo angular que seria
obtida com o uso de uma unica antena, com didmetro equivalente a separagdo entre os
elementos do interferémetro.

Estas questbes relacionadas a diferentes técnicas observacionais, serdo discutidas no
presente capitulo.

e Introducao

Conceitos Basicos; Limitacao da atmosfera terrestre; Astronomia Espacial.
e Telescopios Opticos

Refratores e Refletores; Novos tipos de telescdpios; Detetores

e Radiotelescopios

Antenas; Interferometria; Sintese de Abertura; VLA; VLBI

Bibliografia:
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e C.R. Kitchin, 1991, 4strophysical Techniques, IOP Publishing Ltd.

o Zeilik & Smith, 1987 “Introductory Astronomy & Astrophysics” (cap. 9)
¢ Chaisson & McMillan, 1997 “Astronomy: a beginner’s guide to the Universe” (cap. 3)
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INTRODUCAO
Conceitos basicos

De uma forma geral, sdo duas as caracteristicas que definem a boa qualidade da
observacao astronémica de objetos distantes e pouco luminosos: poder de resolugao (melhor
nivel de detalhamento) e sensibilidade (maior quantidade de radiagdo coletada num menor
tempo de exposicao). Por esses motivos, em geral os telescopios de grande porte sdo os
preferidos, pois oferecem uma maior area coletora. O brilho observado é diretamente
proporcional a area da superficie coletora e portanto é proporcional ao quadrado do diametro
do espelho do telescépio. Assim, define-se 0 ganho de um telescopio, com relagcao a um outro,
como sendo dado pelo quadrado da razdo entre o didmetro das objetivas (lentes ou espelhos).
Por exemplo, um telescopio de 4 m produz uma imagem 16 vezes mais brilhante que um
telescépio de 1 m. Em termos de tempo de exposicao, podemos dizer que um telescépio de 4
m produz em 3,75 minutos uma imagem equivalente aquela obtida por um telescépio de 1 m
durante uma exposicdao de 1 hora. De forma geral, temos que o tempo de exposicdo é
inversamente proporcional ao quadrado do diametro do telescépio.

Um dos fatores que limitam a qualidade da imagem é o efeito de difracdo, que acontece
quando um feixe paralelo de luz é espalhado ao atravessar o telescépio, dificultando a
concentracdo desse feixe em um unico ponto. Com a difragdo, a imagem do objeto aparece
com um certo grau de desfocalizagdo causando uma perda de resolugéo do sistema.

(a) (b) O
Comprimento
Vale d
e onda I

Crista

Obstaculo

Figura 1. (a) O efeito de difracdo causado em um feixe de luz passando por uma abertura. Quanto maior o comprimento de
onda ou menor o didmetro da abertura, maior serd o angulo através do qual a onda serd difratada. (b) Padrio teérico de difracdo
de uma fonte pontual.
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A minima separacao angular que pode ser distinguida por um telescépio determina a
resolugao angular do mesmo. A difragao € proporcional a razédo entre o comprimento de onda
e o diametro do espelho do telescopio. Assim, a resolucdo angular é dada em segundos de
arco por Omin, = 206265 A / D. No caso da luz visivel, observada em um telescépio de 1 m na
banda azul por exemplo (comprimento de onda A = 400 nm), a melhor resolugdo angular
possivel € da ordem de 0,1 segundos de arco. Para esse mesmo telescépio, operando no
infravermelho (A = 10 um) a melhor resolucdo atingida seria de 2 segundos de arco. Desta
forma, quanto maior o didametro do espelho do telescopio, melhor sera seu poder de resolucao
para um dado comprimento de onda.

Na pratica, mesmo os grandes telescépios tém uma limitacdo em resolucdo angular, a
qual é imposta pela atmosfera terrestre. Devido a turbuléncia na atmosfera, a luz que nos
chega de uma estrela sofre refracdo' e aparece deslocada, causando um efeito de cintilacdo
da imagem. Se nenhuma correcao instrumental for providenciada, o poder de resolucao dos
telescopios terrestres nao pode ser melhor que 1 segundo de arco.

Para descrever as condigdes
observacionais de um determinado sitio
astronémico, utiliza-se o termo seeing.
Em busca do melhor seeing, procura-se
instalar os observatorios em sitios de
maior altitude, menor umidade, livre de
poeira e de contaminacdo de luzes das
cidades. No Hemisfério Sul, os maiores
telescépios encontram-se nos Andes
chilenos, nas montanhas de La Silla
(ESO?), Cerro Tololo(CTIO®), e Cerro
Pachon (Gemini e SOAR?).

Figura 2. ESO, Observatorio localizado em La Silla
(Chile), a uma grande altitude em regido desértica.

N

Para compensar alguns dos problemas instrumentais ou de seeing ruim, os dados
observacionais podem ser corrigidos através de técnicas de processamento de imagem, como
foi o exemplo das imagens do Telescopio Espacial Hubble, corrigidas das imperfeicoes
causadas por defeitos no espelho, antes de seu reparo em 1993.

'A refragio ocorre quando hd mudanga na densidade do ar, alterando a dire¢do do raio incidente.

*European Southern Observatory.

*Cerro Tololo Interamerican Observatory.

*Telescopios dos quais o Brasil participa na construgdo. O projeto Gemini tem dois telescépios de 8m, um deles estd instalado
no Havai. O SOAR tem 4 m de didmetro.
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Atualmente, utilizam-se técnicas (que descreveremos mais adiante) conhecidas como
Optica ativa e optica adaptativa, onde o telescédpio € ajustado a cada instante, durante a
aquisicao de dados, para corrigir distorcbes momentaneas do espelho, mudancas na
temperatura ambiente, ou variagdes do seeing. Um telescépio como o NTT?, alcanca poder de
resolucdo de 0,5”; e o Keck® chega a ter resolugéo de 0,25

LimitacOes devidas a Atmosfera Terrestre

O olho humano é sensivel apenas a faixa do visivel no espectro eletromagnético. Para
cobrir todas as bandas espectrais, dos comprimentos de onda radio até os raios gama, sao
necessarios diferentes tipos de detetores, envolvendo técnicas observacionais que superem a
limitagdo da astronomia Optica.

Esta limitacdo € devida a atmosfera terrestre, que € opaca na maioria das faixas do
espectro, sendo transparente somente no 6ptico, no infravermelho préximo e na faixa radio,
para os quais utilizam-se telescépios localizados na superficie da Terra.

| - I e T
i -3 -2
105 1010 011 10100 1 10 1001 1 10 1 10 100
Absorcao pe——nRddio ;
Relativa [Slsiyiitifmss i st uy I )
EUV infra- |
5 vermelho
Atmosfera janela Optica

Opaca / jarjella
P / l M Radio //
Transparente LL 4 S // / > SR A
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1 1
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|
I

Figura 3. O espectro eletromagnético, mostrando a absor¢io causada pela atmosfera terrestre. Na superficie da Terra, somente
pode ser detectada radiag@o das janelas no 6ptico, no infravermelho e em radio.

*New Technology Telescope, 3,5m de diAmetro, instalado no ESO.
Telescopio de 10m, localizado em Mauna Kea (Havaf), operado pelo California Institute of Technology.
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Astronomia Espacial

Nos casos em que a atmosfera é opaca, se faz necessario o que chamamos de
astronomia espacial. Os comprimentos de onda correspondentes as altas energias (raios v,
raios X, ultravioleta), sdo absorvidos na ionosfera, a uma altitude de 100 km, desta forma,
podem ser detectados em equipamentos a bordo de balbes e avides. Os satélites também séo
freqientemente utilizados nas observacdes de altas energias. Destacam-se os telescopios de
raios-X, nos satélites pioneiros Einstein (inicio dos anos 80) e ROSAT (inicio dos anos 90). Na
deteccdo de raios gama, destaca-se o GRO (Gamma Ray Observatory) langado em 1991; e na
deteccdo de raios ultravioleta destaca-se o satélite IUE (/nternational Ultraviolet Explorer)
lancado em 1978.

A radiacao infravermelha é absorvida principalmente por moléculas de vapor d'agua, e
em menor escala por diéxido de carbono. As moléculas de agua sao encontradas nas regioes
mais baixas da atmosfera, em torno de 20 km. Para deteccdo de comprimentos de onda no
infravermelho é comum o uso de avides ou satélites. Entre as medidas obtidas na faixa do
infravermelho médio’ ao distante, destacam-se as observacgodes realizadas pelo IRAS (/InfraRed
Astronomy Satellite). Numa varredura praticamente completa do céu, o IRAS forneceu um
catalogo de fontes infravermelhas que muito contribuiu, em particular, ao estudo de regides de
formacao estelar.

Cobrindo também uma faixa do infravermelho, operando em microondas o satélite COBE
revelou uma importante evidéncia para a teoria do Big Bang, através do mapeamento da
radiacao de fundo.

Finalmente, é importante mencionar que atualmente o melhor sistema Optico de
referéncia, de importancia fundamental em astronomia de posicdo, € baseado nas
observacdes do satélite HIPPARCOS.

Telescépios Opticos

Basicamente, a funcédo de um telescépio é a de coletar e concentrar num feixe focalizado
a radiacao proveniente de uma determinada regido do céu. No caso dos telescédpios 6pticos,
eles funcionam como uma extenséao do olho humano, desenhados para coletar a luz visivel. Os
componentes Opticos, tais como lentes e espelhos, sdo utilizados para direcionar o caminho
dos raios de luz, levando-os a um foco, de forma que uma imagem seja formada.

A concentracao da luz num foco pode ser obtida tanto por uma lente (por refragdo) como
por um espelho (por reflexdo), definindo dois diferentes desenhos de telescopios: refrator e
refletor.

7 As faixas do infravermelho (IV) se dividem em trés: IV préximo, com comprimentos de onda de 1 a 5 um; IV médio com A
da ordem de 10 a 20 um; e IV distante com A da ordem de 50 a 100 pum.
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Objetiva
Ocular

Figura 4. Desenho de um telescépio refrator.

Refratores e Refletores

Apesar desses dois tipos de telescopios possuirem a mesma fungdo, por uma série de
motivos os telescopios refletores sao mais usados do que os refratores. A necessidade de area
coletoras cada vez maiores, torna mais pratico e econémico se lidar com espelhos grandes do
que com lentes grandes. O maior telescédpio refrator, com 1 m de diametro, foi instalado em
1897 no Observatério de Yerkes e ainda se encontra em uso. JA& 0os mais modernos
telescopios refletores sdo da ordem de 10 m de diametro. Além do problema de peso, as
lentes decompdem a luz como um prisma, focalizando os diferentes comprimentos de onda em
pontos diferentes; isso causa um defeito na imagem conhecido como aberragao cromatica.

Ao atravessar uma lente, a luz visivel sofre uma pequena absorcao pelo vidro, mas esse
efeito & bastante severo para o infravermelho e o ultravioleta, o que ndo acontece com
espelhos. Um outra desvantagem a mencionar a respeito das lentes é o fato de possuirem
duas faces a serem atravessadas, tornando necessario um perfeito polimento de ambas. No
caso dos telescopios refletores, apenas uma face deve ser polida.

Num telescédpio refletor, a luz atravessa um tubo e atinge o espelho primario, sendo
refletida para tras e dirigida ao foco primario, que se encontra na entrada do tubo. O espelho
principal é um paraboloide, que faz com que um feixe paralelo de luz, proveniente de uma
estrela distante, seja focalizado no foco primario. A relacdo entre a distancia focal F e o
didametro D do espelho define a chamada razao focal F/D (ver Figura 5). A razao focal é
comumente expressa por "f/#". Por exemplo, um telescopio de 20 cm de didmetro com
distancia focal de 1m tem sua razdo focal expressa por "f/5". Para determinar a dimenséao
linear da imagem de um objeto extenso utiliza-se a escala de placa, que depende da razéo
focal do telescépio. Lembrando que 1° = 0,01745 rad, a escala de placa é definida por s=
0,01745.F dada em unidades de F por grau. Um telescépio f/13 com didmetro de 60 cm tem
distancia focal F=13 x 60 cm = 780 cm. A escala de placa € s=13,6cm/° ou 0,07°/cm.

Diferentes configuracbes podem levar o feixe convergente para outros focos,
caracterizando varios tipos de telescépios refletores.
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Num telescopio Newtoniano a luz ¢ interceptada por um espelho secundario, antes de
atingir o foco primario, sendo defletida a 90° , geralmente para uma ocular que fica na lateral
do instrumento. Esta configuracdo é a mais usada em telescépios pequenos. Nos casos em
gue se faz necessario acoplar outros dispositivos ao telescépio, tais como detetores de grande
porte, utiliza-se uma montagem no chamado foco Cassegrain. Neste desenho, a luz
direcionada para o foco primario € interceptada pelo espelho secundario e redirecionada de
volta para o centro do espelho primario, o qual tem uma pequena abertura no centro.

Foco &= S
Primério-c:::::‘:{—” D F'Iano 4ﬁ_x
/ -6—.—__._\_J N er —~—
|
Ve G- ; e Paraboldide
Newtoniano
\ /
\ / Plano
— R el e e
et ——— =]
o f Hiperboldide
. e _.—{—'—'—- R
: % M“‘*—L' \ iper 0} = |
: 'I |
H|perhollco h \ Cassegrain H
\
S % ——— Coudé
ano

Figura 5. Principais tipos de focos utilizados na construcio de telescopios refletores.

Numa variacdo do telescépio Cassegrain, a luz refletida pelo espelho secundéario é
interceptada por um terceiro espelho, que faz com que o feixe seja desviado para o chamado
foco Coudé (cujo nome tem origem na palavra "cotovelo" em francés). Esta configuragao tem
a vantagem de levar o feixe de luz para uma sala sob condicées especiais onde sdo colocados
equipamentos mais pesados e de maior sensibilidade, que n&o poderiam ser acoplados ao
foco Cassegrain. O caminho da luz direcionada para a sala Coudé permanece ao longo do
eixo de rotagcédo do telescépio, de forma que o caminho da luz ndo se altera a medida que o
telescopio se movimenta.



&70

WObservatérios Virtuais — Fundamentos de Astronomia — Cap. 6 (Gregorio-Hetem & Jatenco-Pereira) WITAE

Novos tipos de telescopios

Aumentar o didmetro do espelho é um dos caminhos para se aumentar a quantidade de
luz coletada pelo telescopio, e portanto melhorar o seu desempenho. No entanto, existem

dificuldades técnicas e custos elevados na construcdo de espelhos muito grandes. Os novos

modelos de telescopios buscam maximizar a coleta de luz, sem aumentar demais seu custo de
fabricacao.

Atualmente, os grandes espelhos (monoliticos), estdo sendo construidos com espessura
muito fina, usando uma estrutura do
[ (1) Primério 1,8m tipo colméia e moldando a superficie
(2 ' i
| 1 = (2) Secundério do .espelho na forma parallbollca por
| r f“I ’H'\. | ‘ (3)telescopioquia | MEI0 de rotacdo. Um sistema de
’ JI". n ]l | ! (@) Detector suporte atI,VO, atuando em multiplos
{11\ \I \| /| R aufo-guider pontos, € usado para manter
I \ I | \ | \ .
l ll = L PLEIO. . constante a forma do espelho, a qual
B e | /| Fol é continuamente monitorada, &
' th 3) ‘5(4) ' B "\' medida que o telescopio se
(5) P movimenta. Essa técnica foi adotada
*3 || J‘ \I na construgdo dos telescépios de 8
ot |l T m. do projeto Gemini, do qual o Brasil
LSS, o I T o P e
(T i l—ilm também participa.
(1 'v'
N 69m

Figura 6. Esquema mostrando o caminho éptico de dois dos seis telescépios do MMT. Um telescépio guia de 76 cm é
utilizado para alinhamento do MMT.

Para obter uma grande éarea coletora, simulando um telescopio de grande abertura,
existem projetos de multiplos espelhos, onde combina-se a luz coletada em varios telescépios

pequenos. Esse € o caso do MMT (Multi-Mirror Telescope) constituido de 6 telescépios de 1,8
m. de didmetro cada, arranjados numa forma hexagonal de modo que a luz seja levada a um

foco comum. Um dispositivo € usado para manter uma acurada sobreposi¢cao das imagens (ver
Figura 6). A area coletora do MMT € equivalente a de um telescopio de 4,4 m., mas o seu
custo é cerca de 40% menor.

Um outro telescopio de multiplos espelhos é o VLT (Very Large Telescope), constituido
de quatro telescépios de 8,2 m. de diametro, que serdo capazes de operar individualmente ou
formando um interferdbmetro com linha de base de 130 m. Se os quatro telescopios operarem

em conjunto, levando a luz a um foco comum, o VLT tera uma area coletora equivalente a de
um espelho de 16,4 m. de diametro.
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Destacam-se também telescépios que utilizam um espelho mosaico, como no caso do
Keck de 10 m. de diametro. O espelho segmentado é formado por 36 telescédpios de 1,8 m. de
didmetro, ajustados num mosaico em torno de uma abertura hexagonal, onde localiza-se o
foco Cassegrain. Cada espelho tem um suporte independente e é monitorado para que se
mantenha seu alinhamento e sua forma. Essa técnica é conhecida como Optica ativa, onde
sao efetuados continuos ajustes, em escalas de tempo de poucos minutos, para que a forma
do espelho nao se altere, o que poderia causar deformidades na imagem. Uma outra técnica

. _r de controle do telescéopio € a optica
Sistema optico . , -
Espelho . primario adaptativa, onde os ajustes sé&o
sagmentas feitos para corrigir o efeito da
Imagem Al .
nao corrigida turbuléncia atmosférica. Neste caso,
Atuador as escalas de tempo envolvidas sao
3 da ordem de 10 a 100 milisegundos,
/\‘ ~—— , . .
; g oy numa técnica conhecida como
/'9 compensagao atmosférica em tempo
% B real.
-»-"'_P- e -
K A
Divisor de
feixe
Detector e -
computador
Imagem
corrigida

Figura 7. Esquema do sistema 6ptico para correcao de imagens usando a técnica de compensacao atmosférica em tempo real.

Uma grande conquista para a astronomia Optica, que superou as limitagdes que a
atmosfera impde as observacoes feitas na superficie da Terra, foi a entrada em operacao do
Telescopio Espacial Hubble®. O Hubble tem 2,4 m. de diametro, com um efeito de difracao
menor que 0,05 segundos de arco oferecendo uma visdo do Universo cerca de 20 vezes mais
apurada que qualquer grande telescépio localizado em solo.

% O telescopio espacial Hubble foi colocado em 6rbita em 1990 pelo Onibus espacial Discovery da NASA.
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Figura 8. Telescépio espacial Hubble.

Detetores

Hoje em dia, os detetores eletrbnicos sdo os mais empregados na aquisicdo de dados
nos grandes observatérios. Eles sdo conhecidos como CCDs (Charge-Coupled Devices), cuja
saida é diretamente ligada a um computador, que ird armazenar os dados.

Basicamente um CCD consiste de uma pastilha de silicio composta de varias camadas
(chip), dividida em varios pequenos elementos chamados de pixels (picture elements) num
arranjo bidimensional. Quando a luz atinge um pixel, uma carga elétrica é liberada no CCD. A
quantidade de carga é diretamente proporcional ao numero de fétons incidentes naquele pixel,
ou seja a intensidade de luz recebida naquele ponto.
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RADIOTELESCOPIOS

A propriedade de um receptor radiastronémico € detectar o campo elétrico de modo
coerente, com sensibilidade suficiente para coletar as pequenas densidades de fluxo das
radiofontes cosmicas. Independente da configuragdo do sistema - radiotelescépio de prato
unico ou interferémetro - destaca-se a presenca da antena, que tem papel importante em
todos os tipos de radiotelescépios.

Antenas

Uma antena pode ser definida como uma regiao de transicdo entre uma onda livre no
espaco e uma onda guiada. A antena de um radiotelescépio atua como um coletor de ondas
radio, funcionando analogamente a lentes ou espelhos de um telescépio éptico.

Eixo do I6bulo principal A resposta de uma antena em funcdo da direcdo é dada
pelo padrao de antena, o qual consiste de um certo niumero
de I6bulos, como se observa na Figura 9. O padrao pode
ser expresso em termos de intensidade de campo ou em
termos de intensidade de radiacdo. Numericamente, pode-
se especificar o padrdo em termos da largura angular do
A IAc’Jbqu princ,ipal para u.m det?rminado nivel, por exemplo o
entre primeiros nulos | angulo a nivel de meia poténcia, ou mesmo a largura do
feixe entre os primeiros nulos.

Lébulo principal

Largura do feixe
a meia poténcia

Figura 9. Padrio de antena.

Lébulos menores

Outro parametro importante da antena € a diretividade, definida como sendo a relacao
entre a intensidade maxima de radiacédo e a intensidade média de radiacao. A diretividade é
também funcdo do tamanho da antena. Nos grandes radiotelescopios as antenas sao
geralmente refletores parabdlicos, ou entdo arranjos de antenas elementares, tais como
dipolos ou antenas helicoidais.

Instrumentos com grandes superficies coletoras sdo muito usados no estudo de fontes
fracas, com tempos de observacdo relativamente curtos. S&do particularmente usuais na
espectroscopia de fontes de pequeno tamanho angular; para o estudo de fendmenos
rapidamente variaveis, tais como pulsares ou estrelas pulsantes; ou mesmo ocultacées de
fontes pela Lua, onde longos tempos de integragdo ndo sdo adequados para a resolugao
desejada. O tempo de integracédo diminui com o aumento da dimensao do prato.
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O tipo mais comum é aquele que possui um refletor parabdlico no qual as ondas radio
sao refletidas a um ponto focal onde se localiza uma pequena antena que coleta a energia e
alimenta o radio-receptor.

Uma boa dirigibilidade é requerida nas observagcbes de grandes areas do céu, no
acompanhamento das fontes em suas trajetérias, ou para observar fontes em diferentes
declinacdes. Para a reducéo dos custos e simplicidade de construcao a dirigibilidade pode ser
restrita a coordenada declinagao, usando a rotacdo da Terra para varrer a ascensao reta. A
antena pode ser movida mecanicamente como um todo e precisa ser rigida o suficiente para
suportar tais movimentos sem excessiva distorcao de sua forma.

Interferometria

Uma forma simples de explicar o efeito da interferometria nas observagdes astronémicas
€ através do esquema de funcionamento de um interferémetro éptico, como pode ser visto na
Figura 10. O instrumento soma a luz proveniente de uma mesma fonte que passa por dois
pontos separados. As ondas dos dois pontos interagem
para formar um padrdao de franjas de interferéncia. Nas
posicbes em que as cristas das duas ondas coincidem
ocorre interferéncia construtiva e franjas brilhantes
aparecem. Por outro lado, onde as cristas de uma onda
encontram os vales de outra, a interferéncia € destrutiva,
formando-se entdo franjas escuras. A variacdo de
intensidade entre franjas brilhantes e escuras apresenta
um perfil senoidal.

Tela de
Visualizacao

Figura 10. Interferdmetro 6ptico.

O interferébmetro radio € um radiotelescépio compreendendo duas ou mais antenas
distintas, utilizadas em conjunto para produzir o efeito de uma Unica antena de grandes
dimensdes. As antenas podem estar muito proximas ou mesmo superpostas, porém na maioria
dos casos elas se encontram separadas por uma determinada distancia. Elas ndo precisam
necessariamente ser semelhantes, pois em muitos casos o interferdmetro encontra os
resultados desejados pela combinacao das propriedades de antenas bastante diferentes. Duas
antenas montadas sobre uma linha de base, ligadas entre si por cabos de transmisséo, tém
seus sinais de saida combinados eletronicamente; passados para um receptor e finalmente
registrados.
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Quando a fonte passa pelo feixe® do instrumento, a resposta de saida tera um aspecto de
franjas de interferéncia, cuja interpretacao fornece informacgdes a respeito da fonte observada.

O interferémetro mais simples € formado por duas antenas e tem como principio basico
de funcionamento o dispositivo de Michelson, utilizado na interferometria Optica. Suas duas
antenas sao fixas numa base orientada na linha leste-oeste, separadas por uma distancia D,
onde D=n\A, n é um numero inteiro e A € o comprimento de onda.

Para simplificar, vamos admitir que a fonte observada seja pontual e que as duas antenas
nao sejam diretivas (0 ganho € o mesmo em todas as direcées). Cabos de transmisséo - de
mesmo comprimento - ligam as antenas a um unico receptor, situado no centro do dispositivo.

Uma onda chegando em fase nas duas antenas induz sinais que se propagam pelos
cabos até o receptor. Mesmo considerando que a fonte esteja no meridiano, 0 movimento da
Terra faz com que as ondas emitidas pela fonte ndo cheguem sempre em fase. Com isso, a
poténcia no receptor diminui até se anular, quando as duas ondas se encontram em oposi¢cao
de fase e neste caso a diferenca de caminho corresponde a meio comprimento de onda. Pela
Figura 11 pode-se determinar o angulo de posicao da
\ fonte, em que a poténcia assume valores maximos e

\ minimos:

- min. = r=A/2+pA ; max. = r=qA , onde p e q sao inteiros.
\ et Como, r=D sen ¢ = nA sen ¢ , teremos entao que:

D Omin = (P+1/2)/n € @max= g/n, supondo que sene=@ para
pequenos valores de ¢.

Receptor

Figura 11. Esquema de um interferometro de duas antenas.

Na pratica ndo se utilizam antenas fixas e isotrdpicas,
pois seu ganho € muito fraco em comparacdo com antenas diretivas. Neste caso, as franjas de
interferéncia variam com o ganho de cada antena, onde o diagrama resultante é o produto do
diagrama de um interferémetro simples de antenas isotropicas pelo de uma antena elementar.

Sintese de Abertura

A medida de visibilidade das franjas é uma fung¢ao que envolve o produto de duas outras
fungdes. Uma delas é a distribuicao de brilho da fonte observada e a outra € dada pelo padrao
de sensibilidade da antena, ou seja, o sinal depende tanto da estrutura da fonte quanto das
posigdes relativas entre os elementos do interferdbmetro e a posigéo da fonte.

Assim, com um numero suficiente de medidas da visibilidade, pode-se reconstruir a
imagem da radioemissédo do objeto, usando-se as propriedades das transformadas de Fourier
(lembrando que a visibilidade é a transformada de Fourier da distribuicao de radiacao no céu).

*Veja a defini¢do de feixe na Figura 9.
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Uma maneira de se medir a visibilidade em varias posicoes diferentes é utilizar o método
de sintese de abertura, que aproveita 0 movimento de rotagdo da Terra para sintetizar uma
grande area varrida.

A figura 12 apresenta as diferentes posi¢cdes dos
elementos do interferémetro, vistas a partir de um
referencial fixo na radiofonte. Por uma questao
econOmica, as medidas nao precisam ser continuas
no tempo, podendo ser efetuadas em pequenos
intervalos de tempo, dentro de um certo periodo de
observagéo.

Figura 12. (a) Rotacdo aparente de uma drea da superficie da Terra
vista de um dado ponto do espaco, formando uma abertura sintetizada.

Interferémetro VLA

O VLA (Very Large Array) € uma composicao de 3 fileiras com 27 antenas ao todo, com
25 m. de didmetro cada uma, ligadas por um sistema de guia de ondas, ao longo de uma
configuracdo em forma de Y.

As antenas formam 4 arranjos possiveis, correspondendo as variacoes de linhas de base
de 1; 3,5; 10 e 35km, proporcionando assim uma resolugdo angular muito boa para os
comprimentos de onda de 1,3; 2; 6 e 21cm. O principio basico de operacao é o método de
sintese de abertura, mencionado anteriormente.

Os interferdmetros formados por fileiras de grandes dimensdes ja eram idealizados no
inicio dos anos 60, no NRAO (National Radio Astronomy Observatory). No projeto inicial, as
fileiras que formariam o Y equi-angular teriam 21 km de extens&o e incluiriam 36 antenas,
proporcionando uma resolucao de 1” para A = 11 cm. Era também estabelecido que o modo
de operacao seria baseado na sintese de Fourier. Em 1972 foram tomadas as providéncias
para inicio da construgdo, ficando estabelecido que o prazo para o término seria 1980. As
primeiras franjas de interferéncia foram gravadas em 1976, com apenas duas antenas
operando a A = 6 cm sobre uma linha de base com 1,2 km. O primeiro mapa de objeto
astronémico extenso (NGC 40) foi feito em 1977.

Estudos empiricos indicaram que o angulo entre os bracos do Y deveria ser de 120°, e
qgue um braco deveria estar a um angulo de 5° com a direcao norte-sul. O comprimento dos
bragos foi requerido pela resolu¢do angular desejada enquanto que o numero de antenas (27)
foi determinado pelos niveis de l6bulos laterais do feixe sintetizado.

O tamanho das antenas é um compromisso entre a sensibilidade, campo de viséo e
custo, dependendo também dos componentes eletrénicos.
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Figura 13. O arranjo das 27 antenas dispostas sobre trilhos em forma "Y" formando o VLA.

Amplificadores processam e convergem o0s sinais enviados pelos guias de onda. Os
sinais sdo convertidos para a mesma faixa de freqiiéncia e passam por um retardador que
compensa os diferentes tempos de chegada, e por fim séo correlacionados para produzir
medidas de visibilidade. As observacdes sao armazenadas em gravadores magnéticos e varios
programas computacionais sdo aplicados para corrigir, calibrar e apresentar os resultados.

Uma das principais fungées do VLA € o mapeamento de radio-fontes associadas com
galaxias distantes, por exemplo 3C 388, uma grande galaxia eliptica que possui uma radio-
fonte em seu centro. Também tem sido feitos mapeamentos de radio-fontes associadas a
quasares, propiciando estudos a respeito dos jatos associados a esses objetos. No caso de
nossa Galaxia, o uso do VLA da oportunidade de se mapear estruturas radio, produzidas por
estrelas e sistemas estelares. O mapeamento de cinturdes de radiagdo que circundam Jupiter
€ um dos exemplos de observacdes de objetos do sistema solar.
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Interferébmetro VLBI

Para melhorar sensivelmente a resolugao angular (< 1"), se faz necessaria uma linha de
base com dimensdes até intercontinentais. Neste caso torna-se inviavel que as antenas sejam
conectadas entre si por linhas de transmisséo, pelas quais 0s sinais sejam combinados em
tempo habil e de forma sincronizada.

Com o desenvolvimento das técnicas computacionais e o surgimento dos relégios
atdbmicos com altissima precisao, tornou-se possivel a interferometria entre antenas separadas
por milhares de quildmetros, observando simultaneamente 0 mesmo objeto.

Esse tipo de interferometria, conhecida como VLBI (Very Long Baseline Interferometry),
foi inicializada em 1967 por um grupo de radioastrdbnomos do Canada e Estados Unidos.

Com VLBI, os sinais sao gravados por meio de equipamentos eletrénicos nas
proximidades de cada antena, usando uma marcacdo de tempo com precisdo de
microsegundos. Posteriormente, os dados registrados sdo correlacionados em sincronismo.

A imagem da radio-fonte observada pode ser obtida pela medida da fase e da amplitude
das franjas de interferéncia, medidas que também se tornam possiveis pelo método de sintese
de abertura, nas observacdes com VLBI.

Os maiores esforcos na obtencado de boas imagens por este método, sdo no sentido de
estabilizar a fase da distribuicdo dos telescépios que compdem o interferémetro. Apesar da
reducdo ao minimo de erros instrumentais, existem ainda as flutuagcdes de fase causadas pela
atmosfera, e no caso das mais baixas radio-freqiéncias, pela ionosfera e pelo meio
interplanetario.

Para o VLBI, os instrumentos muitas vezes se encontram em diferentes continentes, e a
fase das franjas de interferéncia muito provavelmente serdo alteradas, ndo s6 pela atmosfera
ou ionosfera, mas também pela dificuldade em se conhecer precisamente as distancias entre
focos dos telescépios.

VLBI é a unica técnica que pode resolver as componentes compactas em centros de
quasares e nucleos de galaxias ativas, sendo tais componentes que fornecem a grande
guantidade de energia que esses objetos emitem.

Um dos mais significativos resultados obtidos em astronomia foi a descoberta de
movimentos relativos entre as componentes compactas, que excedem a velocidade da luz.

As complexas estruturas das fontes masers moleculares, associadas com formagéo de
estrelas massivas, gigantes vermelhas e supergigantes, puderam ser detalhadas e medidas.
Essas medidas também apresentaram informacdes que possibilitaram a determinacao de
distancias por meio de técnicas de paralaxe estatistica.
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Destacam-se ainda, estudos astrofisicos como curva gravitacional da luz, ou estrutura

detalhada da absorcdo do Hidrogénio, em fontes galaticas e extra-galacticas, entre muitos

outros.

Exercicios

1. Mencione trés vantagens dos telescopios refletores sobre os refratores.

2. Por qué os radiotelescopios devem ser tao grandes?

3. Compare o poder de resolucdo e o ganho (poder de coletar luz) do olho humano com aqueles de: (a)
telescopio de 10 cm; (b) telescopio de 4 m.

4. Utilizando a maior separagdo de radiotelescopio do VLA, qual serd seu poder de resolu¢do operando
a: (a) 1,3 cm; (b) 21 cm?

5. Um telescopio de 2 m coleta uma dada porcdo de luz durante 1 h. Quanto tempo de integragdo sera
necessario para um telescopio de 6m desempenhar a mesma tarefa?

6. A Lua tem um tamanho angular de 0,5". Qual é a escala de placa de um telescépio que produz sua
imagem com dimensao de 2,1 cm? Se esse telescopio tiver razao focal /12, qual serd seu diametro?

7. Atividade com imagens CCD:

Nas duas paginas seguintes encontram-se matrizes que simulam uma imagem CCD com cada elemento
assinalando um numero de 0 a 9, para representar a por¢ao de luz em cada pixel. (a) Usando apenas
quatro cores, desenvolva uma escala de codigo de cores para os dez diferentes valores de brilho, 0 a 9.
Desenhe sua escala de cores na margem da folha que mostra a matriz de cédigo de cores 1. Usando sua
escala de cores, colorir cada pixel com sua cor apropriada. (b) Simule agora uma escala logaritmica em
sua escala de cédigo de cores, repetindo o item (a) na matriz de codigo de cores 2. (¢) Quais as
diferencas e semelhangas quando se compara as duas imagens? (d) Cada diferente escala de cédigo pode
ser imaginada como uma diferente paleta de cores. Compare as grades de imagens em termos dos pros e
contras do uso de diferentes paletas.
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GRADE DE CODIGO DE CORES 1
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O SOL

Vimos no capitulo anterior a natureza da radiagao eletromagnética e como ela transfere
energia através do espaco. E com base na luz emitida pelas estrelas que podemos extrair
informacdes importantes a respeito de suas caracteristicas. Antes de prosseguirmos no estudo
das propriedades estelares, vamos falar a respeito do Sol, uma estrela muito bem conhecida,
gragas a sua proximidade.

Neste capitulo vamos resumir as principais propriedades do Sol; descrever sua estrutura
interna; bem como sua atmosfera; e discutir a relacdo entre seu campo magnético e as
diferentes atividades solares.

e (Caracteristicas gerais: massa, raio, densidade, temperatura
superficial, etc.

Estrutura do Sol

Fotosfera: granulacdo, temperatura, linhas espectrais,
manchas, abundancias

Cromosfera: espectro, espiculos, regiao de transicéo
+ Coroa: visivel, radio, linhas de emisséo

e Vento Solar

e Atividade do Sol: Flares, regides bipolares magnéticas,
filamentos, faculas, condensacdes.

Bibliografia

o Zeilik & Smith, 1987 “Introductory Astronomy & Astrophysics” (cap. 10)
e “Astronomia e Astrofisica” — IAG/USP, ed. W. Maciel (cap.13, O. Matsuura)
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O SOL: a nossa estrela

Caracteristicas Gerais

O Sol, como todas as estrelas, constitui-se de uma esfera gasosa brilhante, sustentada
por sua propria gravidade e pelas forcas geradas por reacdes nucleares que ocorrem no seu
centro. Comparado com outras estrelas, em termos de massa, raio, brilho e composicao
quimica, o Sol esta na faixa média de valores desses parametros. Na tabela a seguir
apresentam-se algumas de suas propriedades:

Raio 6,96 x 108 m ~109 Re
Massa 1,99 x 10* kg ~ 330.000 Mg
Densidade 1410 kg m*®

Luminosidade 3.8x10®erg s

Temperatura superficial 5780 K

Periodo de rotacao 24,9 dias (no equador) 29,8 (nos poblos)

Os gases no interior solar (principalmente hidrogénio e hélio) encontram-se quase que
completamente ionizados, pois estdo submetidos a temperatura, pressao e densidade muito
elevadas, as quais aumentam tanto quanto maior for a profundidade dentro do Sol. Assim, na
regiao mais central as condigdes fisicas propiciam as reacbes termo-nucleares de
transformacao do hidrogénio em hélio, liberando entdo grandes quantidades de energia na
forma de f6tons e movimentos térmicos.

Opticamente ndés observamos apenas o contorno bem definido que é considerado a
superficie solar, uma fina camada (espessura menor que 0,1% do raio do Sol) chamada
fotosfera. No entanto, a estrutura interna do Sol pode ser representada por varias camadas,
estabelecendo regides sob diferentes condic¢oes fisicas, as quais veremos a seguir.

Estrutura do Sol

Internamente o Sol é composto basicamente de um nudcleo central rodeado por uma
camada contendo a chamada zona radiativa, ambos circundados por um envoltério
convectivo.

No que se refere a atmosfera, por ser uma regido de transicao entre o interior estelar e o
meio interestelar, encontra-se uma grande variacdo (em funcdo da profundidade) das
condicoes fisicas, tais como temperatura, pressdo e composicdo quimica. Assim, divide-se a
atmosfera em trés regides: fotosfera, cromosfera e coroa.
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Espessura das principais regides do Sol:

no interior:

Nucleo ~2x10° km,

Zona Radiativa ~3x10° km,
Zona Convectiva ~2x10° km,

\

Tl  © na atmosfera:
: Fotosfera ~500 km
1 1o Cromosfera ~j ,§x1 0% km
Zona de transigao Zona de transicdo ~8,5x10% km
Cromosfera Coroa (tamanho ndo definido, atinge vdrios
Fotosfera raios solares)

Zona Radiativa

Figura 1. Estrutura do Sol, esquematizada fora de escala.

Vimos anteriormente que as estrelas emitem um espectro continuo segundo a Lei de
Planck, que expressa a radiacao de corpo negro. A radiacao proveniente do interior estelar
sofre absorcdo ao atravessar regides mais frias na fotosfera. A absorgao ocorre seletivamente
em funcao dos atomos que compdem a fotosfera, formando as linhas de absorcao especificas
desses elementos quimicos. Conhecendo-se o espectro estelar temos informacodes a respeito
da temperatura, da composicdo quimica e das condicdes fisicas, como gradientes de
temperatura e pressao da regido onde as linhas sao formadas.

As préximas secOes sao dedicadas a uma descricdo das regides mais externas do Sol,
onde se apresentam os fendmenos diretamente observaveis.

Fotosfera

Como ja vimos, podemos observar apenas a luz visivel proveniente da fotosfera, pois as
camadas mais internas do Sol apresentam um alto grau de opacidade. A fotosfera € uma
camada bastante estreita, com cerca de 500 km de espessura, apresentando uma temperatura
de cerca de 5800K e uma diminuicdo consideravel da densidade (~ 5 x 10" cm®) quando
comparada as camadas mais internas. Uma densidade menor favorece a diminuicdo da
opacidade, permitindo que a radiacao se propague livremente.

Imagens diretas da fotosfera mostram que ela nao € homogénea e que seu brilho nao é
uniforme. Veremos a seguir, as causas dessas variagdes, € como se apresenta seu espectro
de radiagéo.
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(a) Granulacao

iSS

Observam-se na fotosfera granulos brilhantes rodeados por contornos mais escuros.
Esses granulos tém cerca de 700 km de didmetro e sdo transientes, com tempo de vida médio
de varios minutos. A granulagao solar é formada no topo da zona convectiva, regido em que
as chamadas células de convecgdao (massas de gas quente) crescem em tamanho e

" :J”

-~

™ | transportam, por conveccao,
,é energia que sera dissipada na
fotosfera. Com o esfriamento,
0s gases voltam a descer pelas
paredes escuras das células.

Figura 2. Granulacdo solar. Os tamanhos
tipicos dos granulos sdo compardveis aos
continentes terrestres (NASA).

(b) Variacao de Temperatura

A temperatura efetiva do Sol é dada pelo brilho superficial do disco solar como um todo,
porém a distribuicdo de temperatura sobre o disco fotosférico ndo € uniforme. Nas bordas do
Sol ocorre uma diminuicédo de brilho definida como obscurecimento de limbo.
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O fenémeno de obscurecimento de limbo se
da pelo efeito de variacao de brilho decorrente da
variagdo de temperatura que ocorre dentro da
fotosfera. A partir da base da fotosfera a
temperatura diminui, voltando a aumentar quando
se aproxima da cromosfera. Na dire¢cdo do centro
do disco fotosférico, o brilho detectado é resultante
da soma de todas contribuicbes (temperaturas
mais quentes e mais frias); jA nas bordas, pela
geometria da linha de visada, podemos separar a
contribuicao das temperaturas mais frias e portanto
de menor brilho.

Figura 3. Variacdo de temperatura dentro da fotosfera e da cromosfera.
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Camada mais fria

Observador

__/
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Fotosfera

Figura 4. Geometria de observacdo do obscurecimento de limbo.

(c) Espectro de Absorcao

A primeira identificacdo das linhas fotosféricas solares de absorgcao foi apresentada por
Fraunhofer em 1814. Para identifica-las, ele utilizou a nomenclatura de letras mailsculas, para
denotar as linhas mais fortes, e letras minusculas para as mais fracas. As mais referidas hoje
em dia sdo as linhas D do dubleto de sédio, as linhas H e K do Ca Il e as linhas b do
magneésio. Identificagbes mais recentes incluem as linhas do hidrogénio, da série de Balmer.
Na regido do ultravioleta o espectro € dominado pelas linhas de emissdao produzidas na
cromosfera e na coroa solar.

As linhas de absorcado mais fracas sdo produzidas nas regides mais internas da fotosfera,
enquanto que as mais fortes sdo geradas nas regiées mais externas, como o caso das linhas H
e K do Ca Il - as mais fortes, formadas principalmente na base da cromosfera.

(d) Manchas Solares

Na fotosfera também se encontram as chamadas manchas solares, regides em que o
campo magnético é muito mais intenso, inibindo o transporte convectivo, tornando-as muito
mais frias que a atmosfera (~ 2000K). Observacdes do deslocamento das manchas, no sentido
de leste para oeste, permitem a determinacdo do periodo de rotacado diferencial do Sol
(periodo de rotacdo maior nos pdlos do que no equador).

A evolucao da mancha se da em alguns meses, desde seu surgimento, quando ainda é
muito pequena, aumentando de tamanho até se fragmentar e finalmente desaparecer. As
manchas aparecem em grupos, segundo a bipolaridade do campo magnético, ou seja, uma
mancha associada a polaridade norte vem sempre acompanhada por uma outra mancha,
associada a polaridade sul do campo magnético. Algumas podem se apresentar mais
dispersas ou mais concentradas que as outras.
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Figura 5. Imagem de manchas solares. As maiores chegam ter dimensdes cerca de duas vezes o didmetro da Terra.

(e) Abundancias

Analisando as linhas espectrais, podemos deduzir propriedades da fotosfera, como
composi¢ao quimica por exemplo. O elemento mais abundante é o hidrogénio (91,2%) seguido
do hélio (8,7%), enquanto que elementos mais pesados como oxigénio, carbono, nitrogénio,
silicio, magnésio, nednio, ferro e enxofre somam cerca de 0,1% da massa total. Em menor
fracdo ainda encontram-se outros elementos como sddio, aluminio, fésforo, potassio e calcio.
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Cromosfera

A densidade na cromosfera € muito menor que na fotosfera e sua espessura é de
aproximadamente 1500 km (incluindo a chamada zona de transicéo). A variacdo de densidade
é bastante grande, diminuindo de 10" cm™ na sua base até 10° cm™ na parte mais externa. A
temperatura aumenta da base para o topo, sendo em média 15000 K. Acredita-se que esse
aquecimento se origine na turbuléncia do envelope convectivo, onde as ondas seriam
excitadas e amplificadas em choques, ao se propagarem nas regides menos densas O
aquecimento seria devido a dissipacao desses choques na cromosfera.

(a) Espectro

O nome da cromosfera € baseado em sua cor avermelhada, devida a emissao da linha
de hidrogénio da série de Balmer (Ha) a 6562 A. A principal linha de emissdo no espectro
cromosférico é a linha do hélio, que requer altas temperaturas para ser excitado e foi detectado
no Sol antes de ser descoberto na Terra, dai a origem do nome desse elemento - em grego
helios significa sol. As transicées atbmicas de baixo potencial de excitagdo, como aquelas de
metais neutros, sdo vistas somente na base da cromosfera, enquanto que linhas do calcio e do
ferro ionizado sdo encontradas a altitudes maiores.

(b) Espiculos

" No limbo do Sol ocorrem jatos ténues de
Espiculos gas brilhante com tamanhos de 500 a 1500 km,
elevando-se até 10000 km acima da
cromosfera. Esses fendmenos de ejecao de
gases recebem o nome de espiculos, que
emitem principalmente radiacéo Ho.

Apesar de ocuparem apenas uma fracao da
superficie solar e durarem pouco menos que 15
minutos, os espiculos podem representar um
importante papel no equilibrio de massa da
cromosfera, da coroa e do vento solar. Sua
distribuicdo nao € uniforme, formando uma
estrutura de super-granulos, ocorrendo apenas
nas regidbes de aumento da intensidade do
campo magnético.

Figura 6. Os espiculos solares. Jatos estreitos de gases

aparecem escuros por serem mais frios.
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(c) Regido de Transicao

Algumas linhas da regido espectral do ultravioleta s&do formadas nas temperaturas
cromosféricas mais altas, sendo prova da existéncia de uma regidao de transicdo entre a
cromosfera e a coroa solar. Nessa regido, a temperatura cresce rapidamente, desde 10* K na
cromosfera até 5x10* K, numa estreita faixa de apenas algumas centenas de quilémetros,
chegando a 10°K na coroa.

Nas altas temperaturas que
ocorrem nas regides mais externas da
10°F Eorox, atmosfera solar, os atomos e ions
tornam-se  excitados por  colisao,
produzindo linhas de emissdao quando
voltam para seus estados fundamentais.
A mais forte das linhas do ultravioleta é a
Regidio de Transigiio de Lyman-a. Outras linhas formadas a
altas temperaturas na regido de transigcao
sdo as de C lll, com pico a 7x10* K, de N

Temperatura (K)
ot
1=
wm
]

Wik [lla10°K e do O Vla3x10°K.
w
1102 1:33 1[04 l'l)s Figura 7. Variacdo de temperatura na regido de
Altura (km) transi¢do entre a cromosfera e a coroa solar.
Coroa

Durante um eclipse, a regiao coronal aparece como um halo branco que se estende muito
além do limbo solar, correspondendo a regido mais externa e mais extensa da atmosfera solar.
Discutiremos a seguir, algumas das caracteristicas observadas da coroa solar.

(a) Espectro Optico

Na regido espectral do visivel apresenta-se uma emissdo de continuo resultante do
espalhamento por elétrons livres. Devido ao forte alargamento Doppler (causado por elétrons
gue se movem rapidamente), na regiao mais préxima do Sol ndo ocorrem linhas de absorcéo.
Para atingir tais velocidades, os elétrons devem estar a temperaturas muito altas, da ordem de
1 a2x10° K.

Ja nas partes mais externas, sobreposto ao continuo de espalhamento por elétrons,
aparece um espectro de absorcado das linhas de Fraunhofer. Essa componente € devida ao
espalhamento da luz por particulas de poeira.
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O brilho coronal varia em funcao da atividade solar. Em fases de minimo de manchas
solares a coroa € brilhante e uniforme, enquanto que nos periodos de maximo de manchas
solares a coroa se estende mais no equador solar do que nos poélos.

(b) Espectro Radio

Além do espectro visivel, observa-se também emissdo e absorcdo de radiacdo radio
gerada pela interacdo de elétrons livres com atomos ou ions. Nessas interagées, chamadas
transicdes livre-livre, o elétron transfere apenas parte de sua energia cinética e continua livre,
havendo emissdo ou absorcdo de um féton de baixa energia. Quanto mais densa a regiao,
maior a probabilidade de interacbes mais energéticas. Assim, na regiao coronal mais interna
ocorre radiacdo a comprimentos de onda mais curtos (da ordem de alguns centimetros) e
portanto de maior energia, enquanto que nas regides mais externas a radiacdo corresponde a
comprimentos de onda maiores que 10 cm, que corresponde a radiacao de baixa energia.

(c) Linhas de Emisséao

A densidade na regiao coronal é tao baixa que favorece a ocorréncia de linhas proibidas,
formadas da transicao a partir de niveis metaestaveis. Como vimos anteriormente, o tempo de
vida nesses niveis € muito grande e, para que haja um decaimento para um nivel inferior, o
tempo de colisdo deve ser maior que esse tempo de vida.

Sobrepostas ao espectro continuo visivel aparecem algumas dessas linhas proibidas,
sendo mais fortes a linha verde do Fe XIV (atomo de ferro que perdeu treze elétrons) no
comprimento de onda 530,3 nm e a linha vermelha do Fe X em A=637,4 nm. Para ionizar o
ferro de nove a treze vezes, é necessario que o0 gas esteja a elevadas temperaturas, de 1,3 a
2,3x10°K. Essas temperaturas ocorrem na coroa solar normalmente nos periodos em que nao
h& atividade, por outro lado, temperaturas mais elevadas ainda podem ser atingidas nas
atividades coronais.

Figura 8. Imagens da emissdo de raios-X do Sol, tomadas em intervalos de 1 dia, mostrando o buraco coronal mudando de
posi¢do da esquerda para a direita. (NASA)



i%

WObservat()rios Virtuais — Fundamentos de Astronomia — Cap. 7 (Gregorio-Hetem & Jatenco-Pereira) WTAE

Os elétrons que restaram em atomos altamente ionizados, permanecem fortemente
ligados, favorecendo as transi¢cdes permitidas que requerem altos potenciais de excitacdo. Os
fotons produzidos por essas transicfes sao altamente energéticos formando linhas do
ultravioleta, na faixa de 5 a 50 nm, observaveis apenas acima da atmosfera terrestre.

Finalmente, destaca-se a emissao de raios-X (de baixa energia), produzidos no gas
coronal quente. Imagens de raios-X do Sol mostram que a distribuicdo dessa emissdo nao é
uniforme, apresentando-se “mais escura” no polo superior e abaixo da regido mediana. Nessas
regides, chamadas buracos coronais, 0 gas deve se encontrar a temperaturas e densidades
menores que das outras partes da coroa.

Acredita-se que nos buracos
coronais as linhas de campo magnético
sejam abertas, ao contrario do que se
observa freqientemente ao redor do
Sol. As linhas de campo magnético
atingem grandes alturas a partir da
coroa e depois retornam ao Sol. O gas
coronal acompanha essas linhas de
campo, formando estruturas com
geometria de loops.

Figura 9. Imagem de uma proeminéncia solar em

forma de loop, observada em ultravioleta. (NASA)

Vento Solar

A acao gravitacional do Sol sobre o gas coronal nao é suficiente para reté-lo, ocorrendo
assim um constante fluxo de matéria na forma de vento liberado pelo Sol. A composicao do
vento solar € basicamente a de um plasma eletricamente neutro, com elétrons e prétons em
iguais propor¢des, onde a condutividade térmica € muito grande, garantindo as elevadas
temperaturas mesmo a grandes distancias do Sol. A medida que o vento se expande, sua
velocidade aumenta e a densidade de particulas diminui. Nas proximidades da Terra a
densidade varia de 0,4 a 80x10°® m* e a velocidade varia de 300 a 700 km s™.

A atividade do Sol, como a ocorréncia de erupcdes conhecidas por flares solares, pode
mudar drasticamente a energia das particulas do vento. Como o vento solar estd associado as
linhas de campo magnético, este também varia intensamente. Enquanto que no vento normal,
a energia dos proétons e elétrons é da ordem de 10° eV, durante a ocorréncia de um flare o
vento pode carregar particulas com energia de 10’ a 10"eV.
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O ciclo do Sol

A atividade solar corresponde a fendbmenos ciclicos ligados a rotacéo do Sol e a variacao
do campo magnético. As regides consideradas ativas, sdo aquelas areas do Sol onde ocorrem
manchas, proeminéncias, praias e flares.

Como ja foi mencionado, as manchas solares estdo associadas a fortes campos
magnéticos (0,1 a 0,4 T), que inibem o transporte de energia por conveccao, e portanto sao
regides com temperaturas menores que a fotosférica.

Desde o tempo de Galileu que se realizam contagens do niumero de manchas solares
visiveis. Nota-se um fendbmeno ciclico, onde um nimero maximo de manchas solares é
observado a intervalos de 11 anos.

1 I I v A\
52.2 anos 55.4 ' anos 56.6 anos 56.4 anos 52.9 anos

0 | . | A I . | M T 1T 14V
_5-4-3-2-11 234 5 6 7 8 9 1011 1213 34 151617 18 19 20
1600 1650 1700 1750 1800 1850 1900 1950 2000

Ano

N°de manchas solares
=3

Figura 10. Ciclos das manchas solares observados anualmente desde 1600. O periodo de 60 anos (1645 a 1705) em que ndo
ocorreu atividade solar é chamado de minimo de Maunder, e provavelmente corresponde a uma fase de mudangas que devem
acontecer a intervalos muito maiores.

Neste ciclo do Sol (11 anos) ocorre também uma variacdo da distribuicdo das manchas
em relagdo a latitude solar. No inicio do ciclo as manchas encontram-se preferencialmente nas
altas latitudes (£35°), na época de pico maximo do ciclo a maioria das manchas encontram-se
a +15°, e finalmente quando o numero de manchas diminui no final do ciclo, elas se distribuem
em torno de latitudes +8°.

Os mapas do campo magnético mostram que a intensidade do campo é, de uma forma
genérica, da ordem de 0,01 T, aumentando para 0,1 T nas manchas solares. Esses mapas
mostram a variacao de direcéo e de forca do campo magnético e indicam no Sol a ocorréncia
de estruturas bipolares. As partes que mostram essas estruturas sdao chamadas regioes
magnéticas bipolares.

Na fotosfera ainda aparecem regides ativas chamadas faculas, que sdo mais densas e
mais quentes que a fotosfera, aparecendo mais brilhantes quando observadas na luz branca.
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Figura 10. Distribui¢do das manchas solares em func¢ao da latitude. No inicio do ciclo solar, quando a atividade é minima, as
manchas encontram-se a altas latitudes, com o passar do tempo, elas migram para o equador, até que o ciclo se complete.

Na cromosfera, além dos flares ja mencionados, ocorrem outras regides de atividade,
como as praias, mais brilhantes em Ho e Ca Il, que sdo as contrapartidas das faculas,
mencionadas anteriormente. Ainda na cromosfera apresentam-se também as proeminéncias
ou filamentos que apresentam movimentos que acompanham o campo magnético e levam
material para a coroa.

Finalmente, destacam-se na coroa solar as regides chamadas condensagdes, onde a
densidade eletrdnica é alta e ocorre um aumento da formagado das linhas proibidas e linhas
ultravioleta, associadas a radiacédo radio que varia lentamente.

EXERCICIOS
1. Quais atividades solares ocorrem nas diferentes regides atmosféricas do Sol:

(a) Fotosfera (b) Cromosfera (c) Coroa :

2. Suponha que vocé esteja observando uma mancha solar durante uma fase de minimo de manchas
solares. Como identificar se ela corresponde ao final de um ciclo ou se ela corresponde ao inicio de um
novo ciclo do Sol?
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Capitulo 8

ESTRELAS : Distancias e Magnitudes

Tendo estudado de que forma as estrelas emitem sua radiagdo, e em seguida descrito
algumas das caracteristicas de uma estrela que nos é bem conhecida - o Sol - vamos agora
apresentar alguns métodos para determinar as distancias das estrelas e medir seu brilho.
Veremos como se calcula a luminosidade das estrelas e como esse parametro se diferencia do
brilho aparente observado.

o Determinacao da Distancia das Estrelas: paralaxe estelar
(a) Movimento do Sol
(b) Aglomerados em movimento

(c) Relacao Periodo-Luminosidade

e Escalas de Magnitudes

(a) Magnitude Aparente
(b) Magnitude Absoluta
(c) Médulo de Distancia

(d) Magnitude Bolométrica

e indice de Cor

Bibliografia:

o Zeilik & Smith, 1987 “Introductory Astronomy & Astrophysics” (cap.11)
e Chaisson & McMillan, 1998 "Astronomy: a beginner's guide to the Universe" (cap. 10, 14)
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Determinacao da Distancia das Estrelas

O método de determinacao de distancias através de radares ou das leis de Kepler nos
movimentos orbitais, usados para o sistema solar, ndao pode ser aplicado as estrelas. Isso
porgue, mesmo para nossas vizinhas mais proximas, as distdncias envolvidas sdo grandes
demais e devemos entao buscar outras formas de determinar o quanto elas estao distantes.

Paralaxe Estelar

A paralaxe é a medida do deslocamento aparente de um objeto, que se observa com
relacdo a um referencial distante, quando o ponto de vista muda. Para medir a paralaxe
devemos observar o objeto a partir de dois
pontos de uma mesma linha de base e medir o
angulo de deslocamento da linha de visada.

Na pratica, para medir a paralaxe das
estrelas, comparam-se fotografias tomadas em
épocas diferentes.

Figura 1. Imagens de uma mesma regido do céu obtidas com seis meses de diferenca, mostrando o movimento aparente de uma
estrela, com relagdo as estrelas fixas, ao fundo.

Estrelas de
Fundo
Quanto mais distante a estrela, menor é a
paralaxe e portanto sua medida mais usual é em
segundos de arco (). A distancia de uma estrela que
tenha paralaxe de 1“ equivale a 206265 U.A.
(3,1.10"®*m =3,3 anos-luz). Por convencdo, define-se
essa distancia como sendo de 1 parsec (pc), de forma
que, se conhecermos a medida da paralaxe (w%)
teremos a distancia da estrela em parsec. Esse
conceito torna simples a conversao de paralaxe para
distancia, como por exemplo, uma estrela com © = 0,1”
encontra-se a uma distancia de 10pc. Da mesma .{
forma que, se a paralaxe é dada em radianos, temos a

f

L
distancia em U.A. d(pc) :L Janeiro & s Julha
T

Orbita da
Terra

Figura 2. Observacdes de uma mesma estrela feitas em janeiro e depois em julho, de forma que a linha de base tenha um
comprimento de 2 U.A. Essa geometria € utilizada para se medir o angulo paraldtico, ou seja a paralaxe da estrela .
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O maior valor conhecido de paralaxe é de nm = 0,76”, medido para a estrela Alfa de
Centauro. Sua distancia é entdao de 1,3 pc, que equivale a 4,3 anos-luz, correspondendo a
estrela mais préxima do Sol. Além do método acima descrito, chamado paralaxe
trigonométrica, existem outros métodos geométricos para determinacao de distdncias maiores
que 100 pc, métodos estes que dependem dos movimentos estelares. Esses movimentos
serdo vistos com maior detalhe mais tarde, no capitulo referente a rotacdo da Galaxia.

(a) Movimento do Sol entre as estrelas proximas

Como o Sol se move com relagao a constelacao de Hércules (20 km/s) poderiamos medir
em um intervalo de alguns anos, por exemplo, a distancia de estrelas que estdo a cerca de 1
kpc, se as estrelas de fundo fossem realmente fixas. No entanto, da mesma forma que o Sol,
todas as estrelas se deslocam no céu. A velocidade das estrelas tem duas componentes: uma
na direcao da linha de visada, chamada componente radial, e outra perpendicular a linha de
visada, a componente transversal. Quando € expressa em termos de deslocamento angular
(segundos de arco por ano) a velocidade transversal € designada como movimento préprio, o
qual pode ser determinado a partir de fotografias da estrela, obtidas em épocas diferentes.

Supondo que o movimento peculiar de uma grande amostra de estrelas de mesmo tipo
seja na média igual a zero, podemos deduzir uma paralaxe média para todo esse grupo de
estrelas. Esse método resulta em valores apenas aproximados nas medidas de paralaxes e as
distancias obtidas sao relativas ao grupo de estrelas.

(b) Aglomerados em movimento

Um aglomerado estelar constitui-se em um grupo de estrelas ligadas gravitacionalmente e
gue se movem em conjunto. Se o aglomerado aparece ocupando um angulo consideravel no
céu, os movimentos proprios individuais parecem convergir para um mesmo ponto. Se
medirmos a velocidade radial média do aglomerado (através do efeito Doppler) e usarmos
calculos trigopnométricos, poderemos determinar a distadncia de cada estrela pertencente ao
aglomerado.

(c) Relagao Periodo — Luminosidade das Cefeidas

A determinacdo de distancias em funcdo da luminosidade das estrelas depende da
comparacao entre o brilho aparente observado e o tipo em que a estrela é classificada, o qual
revela seu brilho absoluto (veremos a definicdo de magnitude aparente e magnitude absoluta
mais adiante). Para conhecermos o tipo espectral e a classe de luminosidade de uma estrela
utiizamos os recursos da espectroscopia. Esse método, que utiliza a diferenca entre
magnitude aparente e magnitude absoluta (moédulo de distancia) € chamado paralaxe
espectroscopica.
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A variabilidade na luz observada em algumas estrelas também se constitui num bom
método para determinacao de distancias extragalaticas. As Cefeidas formam uma categoria de

estrelas variaveis pulsantes e o periodo de
pulsacdo de uma Cefeida esta diretamente

Conhecendo-se o periodo de pulsacao (P),

obtém-se a luminosidade (L) diretamente da
relagéo P vs L, que é bem estabelecida

Figura 3. Grafico do periodo de pulsacdo (P) versus
luminosidade (L) para a Cefeidas, mostrando a boa correlacio
entre P e L. Também sdo mostrados os periodos de pulsacio das

L(L,)
10000+ \ . associado a sua luminosidade.
1000}- v . Cefeidas
100] g
RR Lyrae
051 235 1020 50100
P (dIaS) estrelas varidveis RR Lyrae.

Os métodos mais adequados para medir a distancia dos diferentes objetos astronémicos
podem ser relacionados da seguinte forma:

Método
Radar
Paralaxe estelar
Aglomerados em movimento
Paralaxe estatistica
Diagrama cor-magnitude
Relacao P/L
Diametro de Regides H Il
Galaxias + brilhantes

Objeto Distancia
Planetas ~1 U.A.
Estrelas proximas 15 pc
Hyades 38 pc
Aglomerado galatico 300 pc
de estrelas 10kpc
Estrelas variaveis Cefeidas 3 Mpc
Galaxias espirais 30 Mpc
Aglomerados distantes de 3 Gpc

galaxias

.
4\

Figura 4.

v

~15 Mpc'

!
/
& Estrelas
\ [’—\——’/——\—": /‘v‘ariéveis

e

~10,000 pc

Terra

Paralaxe
Estelar

Radar

Paralaxe
Espectroscdpica

Aplicando-se  a
Luminosidade € possivel determinar com precisido
distancias até 15 Mpc.

relacio  Periodo-
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Escalas de Magnitudes Estelares

Magnitude Aparente

A escala de magnitudes foi definida inicialmente por Hiparcos e posteriormente foi
refinada por Ptolomeu. Neste esquema de magnitudes, as estrelas mais brilhantes sao
consideradas de 12 magnitude, vistas com uma magnitude aparente m; (corresponde ao fluxo
observado Fi). As estrelas de menor brilho seriam as de 6% magnitude, com magnitude me,
correspondente a um fluxo Fg, sendo que brilho de uma estrela com m; é 100 vezes maior que
o brilho de uma estrela com me.
Como F; = 100F¢, um intervalo de
5 magnitudes corresponde a um
fator 100 no brilho. A diferenca de
1 magnitude corresponde a um
fator 1005 = 2,512. Como esta
escala é baseada nas
observacbées do olho humano,
podemos dizer que ele
corresponde  a um  detetor
logaritmico.

Figura 5. A medida que nos distanciamos de uma fonte de luz, sua radiacio ¢ diluida, de forma que a radiagio recebida

em um detetor diminui com o quadrado da distancia.

A escala de magnitudes inclui valores maiores (positivos) para representar estrelas fracas
(o levantamento fotografico realizado pelo Observatorio do Monte Palomar tem sensibilidade
para magnitudes até my=23,5). Por outro lado, a escala também se estende para valores
negativos para representar objetos muito brilhantes.

Para deduzirmos a relagdo magnitude e fluxo, vamos comparar as magnitudes m; e mg —

1
Am=5=>%:100- Se Am:l:i:loog :izz,s.Assim,

6 i+1 i+l

Am=m,-m, = i:loo(mz-;mlj e
F,

2

m, —m
log F—1= (%] log 100 = 0,4 (m, —m, )
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Desta forma, obtemos m, —m, =25 10g£ .

2

Para estabelecermos a expressao genérica da magnitude m de uma estrela, vamos supor
que seu fluxo seja F=F. e que o fluxo, correspondente a magnitude zero (m:=0) seja Fo=F;.

, F .
Assim, ,, (= 2,510gF—° , OU S€ja ;=2 5log F, — 2,5log F -

2

Substituindo C=2,5 log Fo, que define o ponto zero na escala de magnitudes e depende

do sistema fotométrico, teremos entao m=C-25logF )

Lembrando que o fluxo observado depende da distancia, temos
F= L
And’
onde C'=C + (2,5 log 4) e m € a magnitude aparente da estrela.

= m=C-25loglL+5logd

Magnitude Absoluta

Por definicdo, a magnitude absoluta da estrela é a magnitude que a estrela teria se
estivesse localizada a uma distancia de 10 pc. Supondo uma estrela cujos parametros sejam
m, d, Lx, F« , no caso em que "fosse colocada" a uma distancia de 10 pc, teria os parametros
M, 10pc, L«, F1o, onde m corresponde a magnitude aparente e M a magnitude absoluta. Assim,
temos a expressao para M, dada por M = m (d = 10pc), sendo:

M =C-25logL +5

Mddulo de Distancia

Como vimos anteriormente, a comparacao entre a magnitude aparente (observada) e a
magnitude absoluta (que pode ser obtida conhecendo-se a luminosidade da estrela) é bastante
util na determinacéo da distancia das estrelas. Essa determinacao se faz através do médulo de
distancia, definido por m-M, onde :

Mm-M=(C-25logL+5logd)—(C’'-2,5logL +5)
m-M=5logd-5

m—M =510gi
10

E importante notar que neste caso estamos supondo auséncia de matéria absorvente
entre as estrelas e o observador. A rigor, a extincdo interestelar deveria também ser
considerada.
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& 100

Em termos de razdo de fluxos, o modulo de distancia pode ser expresso por

m—M :2,510{%} Como F = e R, =

que resultaem ,, _ Af =5 logd —5,(dem pc).

L L

47 d*

*

- 5 teremos
4110

d 2
m—-M :2,510g(ﬁw = m—M =5logd —5logl0

)

Magnitude Bolométrica

Se integrarmos o fluxo de uma estrela em cada comprimento de onda ou freqiiéncia,
teremos o fluxo total que também é chamado fluxo bolométrico. A magnitude correspondente a
esse fluxo integrado é conhecida como magnitude bolométrica.

m,,, :>Jdev —>F. =F,,
0

indice de Cor

Os indices de cor sao definidos em funcdo das magnitudes observadas em diferentes
comprimentos de onda, ou mais especificamente, nas diferentes bandas espectrais. O sistema

Resposta Relativa

3000 4000 5000 6000 7000
A (A

fotométrico mais usual, definido por
Johnson, considera as bandas U(A=350
nm), B(A=450 nm), V(A=550 nm), onde
U, B, V representam a magnitude
aparente (my, ms, my) nas bandas
espectrais do ultravioleta, do azul e do
visivel, respectivamente. Os sistemas
fotométricos também se estendem para
outras faixas espectrais, como o
vermelho (R, 1) e infravermelho (J, H,
K,...).

Figura 6. Perfil padrdo dos filtros UBV, indicando o méaximo de resposta nos diferentes comprimentos de onda
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i 101

O indice de cor [B-V] de uma estrela € dado por ,, —m, =2,5 105{&], onde F = _[Fv av.
F i

Da mesma forma, [U-B]l=my-mg, [J-K]=m,-mk, etc.

B

Considere trés estrelas (a), (b) e (c), cujas temperaturas séo T > T >T(). A estrela (a) é
muito quente (T=30000K) entdo sua intensidade na banda B é maior que na banda V. No caso
da estrela (b) a 10000K, as intensidades em B e V sdo aproximadamente iguais. Para (c), uma
estrela vermelha a 3000 K, a intensidade em V € bem maior que em B.

I

100 | Infravermelho

0.01

10-4 -

Ultrawvioleta

1014 1015
Freqiiéncia (Hz)

7: (nrm) 1000

100

Lembrando que a magnitude
bolométrica  depende  de
F = fFV dv, e que o fluxo depende

da fungdo de corpo negro B,(T),
fica claro que os indices de cor
também vao depender da
temperatura da estrela. Desta
forma, podemos dizer que quanto
mais [B-V] for negativo (B<<V)
mais quente sera a estrela e
portanto mais azulada. Por outro
lado, quanto mais positivo for [B-V]
(B>>V), mais fria sera a estrela e
portanto mais avermelhada.

Figura 7. Curvas de corpo negro para trés temperaturas, indicando-se a posi¢@o dos filtros B (azul) e V (visivel).

EXERCICIOS

1. Uma estrela varidvel muda de brilho por um fator 4. Em quanto isso altera sua magnitude aparente?

2. Se uma estrela tem magnitude aparente -0,4 e paralaxe 0,3", qual € seu modulo de distancia? Qual é

sua magnitude absoluta?

3. A magnitude V observada em duas estrelas € 7,5 mag para ambas, mas suas magnitudes no azul sdo

B1=7,2 e B2=8,7. Qual € o indice de cor [B-V] de cada estrela?

4. Duas estrelas A e B, t€m magnitude absoluta 3 e 8, respectivamente. Elas sdo observadas com a
mesma magnitude aparente. Qual € a mais distante e o quanto ela € mais distante que a outra?
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Capitulo 9

SISTEMAS BINARIOS ESTELARES

A maioria das estrelas encontra-se em sistemas duplos ou multiplos, estando fisicamente
associadas entre si, sob influéncia de uma acao gravitacional mutua. Através do estudo dos
sistemas binarios, podemos deduzir uma série de importantes parametros estelares, tais como
massa, raio, temperatura superficial, periodo de rotacao, etc.

A determinacao de tais parametros é feita a partir de diferentes métodos observacionais,
que dependem da categoria em que se encontram os sistemas estelares. Veremos a seguir
como se classificam esses sistemas e quais propriedades podemos deduzir do seu estudo.

e C(Classificacao: Binaria: aparente, visual, espectroscopica, eclipsante.
e Binarias Visuais:Determinacdo de Massas Estelares; Relacdo Massa-Luminosidade
e Binarias Espectroscopicas:Curva de Velocidade; Fungéo de Massa

e Binarias Eclipsantes: Curva de Luz, Binarias em contato

Bibliografia:

o Zeilik & Smith, 1987 “Introductory Astronomy & Astrophysics” (cap. 12)
e Chaisson & McMillan, 1998 “Astronomy: a beginner’s guide to the Universe” (cap. 10)

o Zeilik, 1976 “Astronomy: The Evolving Universe” (cap. 14)
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Classificacao dos Sistemas Binarios

Os diferentes tipos de binarias sao identificados de acordo com suas caracteristicas
fisicas e por motivos observacionais, classificando-as em binarias aparentes, visuais,
astrométricas, espectroscépicas e eclipsantes.

As estrelas sdo consideradas binarias aparentes quando ndo formam um sistema
ligado, pois estdao a diferentes distancias do Sol. Como se encontram na mesma linha de
visada, devido a um efeito de projecédo, aparentemente constituem um par.

Um sistema duplo sé pode ser opticamente
detectado se o telescédpio tiver uma abertura
grande (poder de resolugéo) suficiente para
observar separadamente as duas
componentes do sistema. No caso da binaria
visual verifica-se, através do estudo de seu
movimento, se as estrelas estdo fisicamente
associadas ou ndo. Se as estrelas movem-se
de forma independente, ndo caracterizam um
sistema binario ligado.

z

Figura 1. Os periodos e as separacOes das estrelas bindrias podem ser observados diretamente se cada estrela € vista
claramente.

Nos casos em que apenas uma estrela é observada com o telescépio, mas nota-se um
movimento oscilatério no céu, podemos deduzir a presenca de uma companheira nao
observavel, e o sistema é entdo considerado como uma binaria astrométrica.

Um importante exemplo de binaria astrométrica é o par formado pelas estrelas Sirius A e
B. Ainda na época em que 0s recursos observacionais ndo eram suficientes para observa-las
em separado, foi possivel deduzir a presenca de Sirius B. Como sua massa é pequena, Sirius
B tem 6rbita maior que a de Sirius A, ambas girando em torno de um mesmo centro de massa
(ver Figura 2). Foi pela alteragdo causada no movimento préprio de Sirius A, que se descobriu
a existéncia de Sirius B antes que ela fosse diretamente observada.
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Figura 2. (a) Movimentos aparentes de Sirius A e B, e do centro de massa C, com relacdo as estrelas de fundo. (b)
Movimentos orbitais de Sirius A e B com relacdo ao centro de massa.

Alguns casos em que as estrelas encontram-se muito préximas entre si (separagdes
menores que 1 UA) e periodos orbitais pequenos (de horas a alguns meses) em um sistema
nao resolvido, a duplicidade pode ser revelada por oscilagcdo nas linhas espectrais, indicando
que as estrelas formam uma binaria espectroscopica. Os sistemas em que ocorre variagao
do brilho aparente das componentes, causada pelo eclipse que uma estrela provoca na outra,
sdo denominados binarias eclipsantes.

Binarias Visuais

Como ja foi mencionado, as binarias visuais formam um sistema ligado que pode ser
resolvido com um telescépio, observando-se a separacao entre as duas estrelas. No entanto,
raramente a imagem de uma estrela é vista com didmetro menor que 17, uma limitacao

observacional imposta pela atmosfera.
Assim, as binarias visuais podem ser

o 1850 resolvidas com um telescépio se tiverem
1829 uma separacdo maior que 17. A
® 1860 5 H ;
separacao angular no movimento orbital
1900 e deve ser grande o suficiente para que a

duplicidade seja resolvida, e isso implica
em periodos orbitais necessariamente
longos (de alguns anos até milhares de
anos).

Figura 3. Sistema bindrio 70 Ophiuchi. A medida que o tempo passa, a posicdo relativa entre as estrelas é marcada como um
ponto, tracando uma 6rbita aparente, com periodo de 88 anos.
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Ao se observar um sistema binario tem-se a medida da separacao angular entre a estrela
primaria (a estrela mais brilhante do par) e a secundaria (menos brilhante). De acordo com a
lei de Kepler, num sistema ligado gravitacionalmente, dois corpos orbitam um ao outro, ambos
girando em torno de seu centro de massa. Neste caso a relacdo das massas € dada por m;ry=
m. r. € a separacao dos corpos € dada pela soma das distancias até o centro de massa a=
ri+r2.

A determinacdo da massa das estrelas é realizada em trés etapas: observa-se o periodo
orbital e a maxima separacao angular, que pode ser transformada em unidades astronémicas
se a distancia do sistema ou paralaxe € conhecida. Ambos, periodo (P) e a separacao entre as
estrelas (a) sao aplicados a terceira lei de Kepler, na formulacdo Newtoniana:

2
P [L} 4}, que por sua vez nos fornece a soma das massas.
G (ml + mz)

Conhecendo a relagdo das massas: . _"2 as massas individuais podem entdo ser

m, n

determinadas.

Centro
de
massa

Figura 4. No sistema bindrio cada estrela move-se numa 6rbita eliptica em torno do centro de massa. A separacdo é dada por
a= 1+13.

Vamos calcular as massas das estrelas na seguinte situagéo:

Uma binéria visual é observada com uma separagcdo angular maxima a = 3” e uma
paralaxe trigonométrica de 0.1”. A Orbita é completada em 30 anos e a posi¢do da estrela
primaria coincide com o foco da Orbita, sendo que a companheira é sempre vista a uma
disténcia até o centro de massa cinco vezes maior que a distancia da estrela primaria até esse
ponto (r.=5r;).
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Se utilizarmos os parametros P, a e m respectivamente em unidades de anos, UA e Mo,

3

podemos aplicar a terceira lei de Kepler na forma: ,, . _ 49 .
1 2 P2

A separacao entre as estrelas pode ser obtida diretamente da relagdo entre paralaxe e

n

separacao angular: a(UA):a_, pois como vimos anteriormente a paralaxe medida em

n

radianos se relaciona com a distancia segundo a expressao s (,4() _1U4 ¢ quando ¢ dada em
d

segundos de arco a relacao é dada por ,,nzlﬂ , onde 1 pc = 206265 UA.
d

Aplicando os dados a:iUA e P= 30 anos, na terceira lei de Kepler, temos

0,1

3
m +m, == | —L_,0queresultaem: u 4m, =30 Mo (i)
2 lot) Boy
r

Lembrando que a razdo entre as distancias até o centro de massa é ™1 _ 2 _ 5 temos
m2

I

que my=5 my (ii).

Substituindo (ii) em (i) teremos: 6 m. = 30 Mo, entdo mx=5 Me € my= 25 M.

Relacao Massa-Luminosidade

Da mesma forma que utilizamos o periodo e o tamanho da 6rbita da Terra para encontrar
a massa do Sol, pela terceira lei de Kepler, n6s também estimamos as massas estelares das
binarias. Como a distancia da binaria deve ser conhecida para que essas massas sejam
determinadas, ndés precisamos apenas observar o fluxo de radiagdo para determinar a
luminosidade das estrelas. Quando colocamos num grafico as massas e as luminosidades das
estrelas de sistemas binarios, temos uma correlacdo bem definida, chamada relagao Massa-
Luminosidade (M-L).

Foi em 1924 que Eddington sugeriu que a relacdo M-L das estrelas normais da sequéncia
principal (uma das fases evolutivas das estrelas) pode ser expressa por _L =[ M T. Verifica-

LG) MG) )

se que o expoente a varia em funcao do tipo de estrela. No caso de estrelas de altas massas e
muito luminosas, a~3. Para as estrelas de massa semelhante a massa solar, a~4 e finalmente
para estrelas fracas de baixas massas, a~2. Essas mudancas sao explicadas pelas diferentes

estruturas internas (variam em fungdo da massa da estrela), pelas opacidades das atmosferas
estelares e pelas diferentes temperaturas.
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o
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Figura 5. Relacdo Massa-Luminosidade determinada para estrelas em sistemas bindrios, cuja distincia é conhecida.

Binarias Espectroscoépicas

Vimos anteriormente que o deslocamento Doppler observado nas linhas espectrais
pode indicar o movimento radial da estrela que estamos observando. Em alguns casos nota-
se que as linhas aparecem deslocadas no espectro, oscilando periodicamente, podendo
apresentar-se duplicadas.

Temos a indicacao de que estamos lidando com uma binaria espectroscopica quando
nota-se em seu espectro que a separacado de dois conjuntos de linhas varia num periodo
bem determinado. Esses conjuntos de linhas duplas aparecem nos casos em que ambas
estrelas tém luminosidades semelhantes. Eventualmente a companheira € tao fraca que seu
espectro ndo se destaca e somente as linhas espectrais da priméaria, sdo detectadas e
aparecem oscilando em comprimento de onda.

Imaginemos o caso em que a estrela de maior massa seja estacionaria e em torno
dela gira a estrela secundaria. Na medida que a secundaria se afasta do observador, suas
linhas espectrais séo vistas deslocadas para o vermelho, quando comparadas com as linhas
espectrais da primaria. Quando a secundéria se aproxima do observador, vemos as linhas
deslocadas para o azul.
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Regido Espectral
Vermelho Azl
— —

Espectro de Referéncia

Deslocamento para o
vermelho (t=1)
Figura 6. Periodicidade no
deslocamento Doppler nas
bindrias espectroscépicas. O
diagrama mostra um sistema
em que apenas o espectro da
componente mais brilhante é
detectado.

Deslocamento para o
azul (t=2)

Espectro de Referéncia

(a) Curvas de Velocidade

A partir do deslocamento observado no comprimento de onda das linhas emitidas por
binarias espectroscépicas, podemos deduzir informacgdes importantes, como o periodo orbital e
a distancia das estrelas até o centro de massa do sistema. Essa estimativa é feita a partir das
velocidades radiais medidas em funcdo do deslocamento Doppler, as quais sdo graficadas em
funcao de tempo, resultando nas chamadas curvas de velocidade.

Lembrando a expressédo para o deslocamento Doppler, temos: A EO“__M)Zﬁ,

A, A, c
Ao € 0 comprimento de onda emitido, A € 0 observado, ¢ € a velocidade da luz e v, é a
velocidade radial (negativa para aproximacao da estrela, e positiva nos casos em que a estrela

se afasta).

Vamos avaliar o caso mais simples, em que as estrelas desenvolvem orbitas aparentes
circulares em torno do centro de massa, em um periodo P. Nessa situacdo nota-se que
durante um periodo, a estrela primaria desloca-se na circunferéncia 2n ri, a uma velocidade
constante V. Como esse percurso é dado pela velocidade multiplicada pelo periodo, temos

" :ﬁ: e no caso da secundaria, que desloca-se na circunferéncia 2w r, a uma velocidade v,
2n

a distancia até o centro de massa é dada por 7 _YP Como a relacdo entre massas € dada

27
3 ~
por M ri=mr, temosM _% _ VY Lembrando que a= ri+r: e que ,,, ,, - 4, podemos entao
P2

m 1, V

deduzir as massas individuais.
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Em geral esta situagdo simplificada nédo ocorre e sdao entdo necessarios outros
procedimentos, que envolvem, por exemplo, o conhecimento da fungdo de massa, a
excentricidade da 6rbita, ou a inclinacao do plano orbital, com relacéo a esfera celeste.

(b) Funcao de Massa

Com o passar do tempo, as fortes interagcdes de maré transformam 6rbitas elipticas em
oOrbitas circulares. Quando conhecemos o angulo / de inclinacdo do plano da 6rbita, que nesse
caso tem excentricidade muito pequena, a velocidade projetada € expressa por V'=Vsen i €
podemos determinar P, r’y, r'> , a relagcdo das massas M_Ve aplicarmos a 32 lei de Kepler

m V

5\ 3
a : : e
na forma (M + m)sen’i _( z , de maneira a determinar as massas individuais.

7

Nos casos em que a companheira € muito fraca e apenas um conjunto de linhas
espectrais é observado, podemos encontrar apenas a funcido de massa f(M,m) dada por:
3 3
M M +

M+m)P? =a’ =, +r1,) =1; 1+r—zw =1 1+— =(rl’)3(3—m%)‘3

'y m m-sen”i
fM, m) = m’ Sen3i2 _ ’2)3

M+m) P

conhecido, determinam-se valores estatisticos para as massas de sistemas binarios a partir de

f(M,m) combinando-se dados de varios sistemas. Como o mais provavel é detectar-se binarias
com j~90°, adotamos um valor médio para <sen’> ~ 2/3 e avaliamos o valor médio de

, heste caso somente P e ry sao observaveis. Se i nao for

(M+m) O valor de M pode ser obtido através de observagdes espectroscopicas da

3
m

primaria, obtendo-se assim também o valor de m.

Binarias Eclipsantes

Quando o angulo de inclinagao da orbita de um sistema duplo € de 90°, cada uma das
estrelas pode periodicamente eclipsar a outra, dessa forma, o sistema é chamado binaria
eclipsante. Alguns milhares desses sistemas s&o conhecidos, muitas delas também sé&o
binarias espectroscépicas e apenas algumas sao binarias visuais.

A principal forma de deteccao das binarias eclipsantes é através das variacées no brilho
do sistema e a interpretacao dessas variacdes sera discutida a seguir.



& 110

WObservatérios Virtuais — Fundamentos de Astronomia — Cap. 9 (Gregorio-Hetem & Jatenco-Pereira) VITAE

(@) Curvas de Luz

Um grafico em fungéo do tempo, que mostra a variagéo do brilho (magnitude ou fluxo) de
uma binaria eclipsante estabelece sua curva de luz. Nos momentos em que n&o ocorre o
eclipse, o brilho é constante com o passar do tempo. Nas ocasides de eclipse a curva de luz
pode apresentar dois tipos de minimo de brilho, ou seja, de diferentes profundidades. O
minimo de maior profundidade ocorre quando a estrela mais fria passa na frente da mais
quente, definindo um eclipse primario. No outro eclipse, a profundidade do minimo é menor,
ocorrendo entdo um eclipse secundario.

Considerando o eclipse esquematizado na Figura 7, os pontos de contato entre as
imagens das duas estrelas definem o inicio do eclipse quando ocorre o primeiro contato (t:).
Chega a um minimo no segundo (t.) o qual dura até o terceiro contato (t;) quando a estrela
menor comega a deixar o disco da maior. O fim do eclipse é marcado pelo quarto contato (t.).
Tanto o minimo primario, como o secundario sdo achatados.

oG- o

Brilho
4 Secundario

PENEN SN

Primario

Ky
iy

T

t1 t, Y

Figura 7 Eclipse central para orbitas circulares. Neste caso a estrela menor € a mais quente das duas. Os quatro pontos de
contato sdo numerados e definem a duracio do eclipse. Na situacdo (A) a estrela menor passa em frente da maior (secunddrio).
No caso (B) ocorre o eclipse primadrio.

Dependendo do angulo de inclinacdo da orbita o eclipse pode ser central ou parcial.
Quando i=90° ocorre o eclipse central, que pode ser total (menor estrela atrds da maior) ou
anular (estrela menor na frente da maior). Quando numa o6rbita circular o eclipse € parcial,
ambas ocultacdes tém igual tempo de duracéo e os minimos de brilho ndo sao achatados.

(b) Binéarias em contato

Sistemas eclipsantes com periodos extremamente curtos (apenas algumas horas) ficam
tao proximas que estao em contato fisico. Sua curva de luz mostra esta interacao porque seus
maximos sao arredondados e seus minimos tém quase a mesma profundidade. As estrelas
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compartilham o mesmo envoltério nesse sistema e ambas sofrem fortes distor¢ées causadas
pelos efeitos de marés.

As binarias proximas entre si podem ser classificadas de acordo com a comparacgao entre
o tamanho da estrela e o lobo de Roche (regido que define o campo de agado gravitacional de
uma estrela sobre a outra). Se o raio de ambas estrelas € menor que o lobo de Roche, elas
estdo desconectadas. Se uma delas preenche o lobo de Roche, o sistema é semi-conectado e
a matéria pode fluir através do ponto de contato, e uma estrela consome a massa da outra.
Nos casos em que ambas preenchem seus lobos de Roche, elas estdo em contato e um
envoltério comum circunda as duas estrelas.

Brilho
0N Secundario Primario

T

1 2 3 12

!
l

' > Tempo
3l
Figura 8. Eclipses parciais para uma 6rbita circular inclinada. Neste caso a estrela menor é a mais quente.

EXERCICIOS

1. Considere uma bindria visual, cuja érbita aparente € circular e de inclinagdo zero. Foram determinados: (i) seu periodo
de 8 anos, (ii) sua maxima separacdo angular de 3”, (iii) sua distancia de 2 pc. (a) Calcule a soma das massas das
estrelas deste sistema bindrio. (b) Sabendo que, com relagdo ao centro de massa, a secunddria estd a uma distancia 2

vezes maior que a distancia da primaria, determine a massa de cada estrela.

2. Considere o caso das estrelas (1) e (2) que formam uma bindria eclipsante. A estrela (1) tem uma temperatura
superficial de 20.000 K, um raio de 60 Re e magnitude absoluta —6,8 mag. O raio da estrela (2) € 0,3 Re e sua
magnitude absoluta é 0,4 mag. Calcule: (a) a razdo de suas luminosidades e (b) a razdo de suas temperaturas efetivas.

(¢) Qual das estrelas € eclipsada no minimo primério?
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Capitulo 10

ESTRELAS: CLASSIFICACAO ESPECTRAL

Caracteristicas Observacionais

Cor e Temperatura

Classificacao Espectral

Seqiiéncia de tipos espectrais

O Diagrama H-R

A Seqiiéncia Principal
Populacgdes estelares
Classes de Luminosidade

Bibliografia:

e Zeilik & Smith, 1987 “Introductory Astronomy & Astrophysics” (cap. 13)
*  “Astronomia e Astrofisica” — IAG/USP, ed. W. Maciel (cap.11)
e Zeilik, 1976 “Astronomy: The Evolving Universe” (cap. 13)
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CLASSIFICACAO ESPECTRAL

Vamos agora estudar a classificagdo das estrelas em fungéo de suas propriedades,
como cor, temperatura superficial e caracteristicas espectrais. Essa classificagao utiliza o
diagrama H-R, um grafico que relaciona os parametros ligados a luminosidade e cor, para
as diferentes categorias de estrelas.

Faremos uma descrigao de como o diagrama H-R é construido e como ele pode ser
usado na identificacdo das populagcdes estelares.

Caracteristicas Observacionais

Como vimos anteriormente, a luminosidade € uma propriedade intrinseca da estrela,
nao depende de sua localizagcdo ou de seu movimento. Por outro lado, quando
observamos uma estrela, ndés ndo medimos a sua luminosidade, mas sim o seu fluxo, ou
seja: a porgao de energia detectada numa dada area de superficie coletora, num intervalo
de tempo. Vimos também que o fluxo medido é diretamente proporcional aluminosidade e
inversamente proporcional ao quadrado da distancia.

Temperatura de Cor

Quando falamos da radiagdo das estrelas, que é emitida segundo a Lei de Planck
para a radiagao de corpo-negro, fizemos algumas aproximagdes que nos levaram alei de
Wien, a qual define o deslocamento do comprimento de onda correspondente ao maximo
de radiagcdo (hmax), €m funcdo da temperatura efetiva da estrela (T¢), também chamada
2.898x10’

A (A)

mostra que estrelas mais quentes tém menor Anax € portanto devem ser mais azuis,

temperatura de cor, que pode ser expressa por 7, (K) = Essa distribuicdo nos

max (

enquanto que estrelas mais frias tém maior Ay € portanto
devem ser mais vermelhas.

Quando olhamos para a constelagédo de Orion com
um bindculo, podemos identificar a cor da estrela fria
, Betelgeuse (a), que é avermelhada, e da estrela quente
i Rigel (), que é azulada. Entretanto, temos que realizar
' : observacdes mais detalhadas para determinarmos suas

TRos s
Marias : | temperaturas - 3000 K para Betelgeuse e 15000 K para
Rigel. Discutiremos a seguir a classificacdo que é feita a

partir do estudo detalhado do espectro das estrelas.

Figura 1. As diferentes cores das estrelas da constelacdo de Orion sdo
facilmente identificadas. A estrela azulada (f3) na parte superior a direita €
Rigel e a estrela vermelha (o) mais abaixo, aesquerda, é Betelgeuse .
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Classificacdo dos espectros estelares

Vimos que para obter o espectro de uma estrela, a sua radiagdo que chega no
telescépio em forma de luz deve ser dispersada em comprimento de onda através de um
espectrografo (da mesma forma que a luz branca é decomposta em varias cores ao
passar por um prisma), € essa luz dispersada é entao registrada, fotograficamente ou de
forma eletrénica.

Pela comparacao entre a posicdo das linhas espectrais da estrela observada e as
linhas de um espectro de laboratério (lAmpada de calibragdo), podemos identificar seus
comprimentos de onda e quais elementos propiciaram a formacéo das linhas.

Desta forma, estrelas sob condigdes fisicas diferentes, devem necessariamente
apresentar espectros diferentes. Na Figura 2 apresentamos espectros de 7 estrelas,
observadas na regido espectral de 400 a 700 nm. Todos os espectros apresentam linhas
de absorgédo (aparecem escuras) sobrepostas a um continuo, mas o padrdo de linhas
difere de um espectro para o outro, sendo que para determinados comprimentos de onda,
em algumas estrelas as linhas aparecem mais fortes que em outras.

Neste caso, essas estrelas sao semelhantes ao Sol, em termos de composicao
quimica e as diferencas

espectrais encontradas se
tipo O devem unicamente &
s diferencas em temperatura.
A primeira estrela no topo

tipo B

20%10° K do diagrama tem 30000K,
a segunda tem 20000K,

tipo A continuando a diminuir até

105107 K o .
chegar na ultima abaixo,

ipo com temperatura de
7x10%K 3000K.

tipo G
6107 K

Figura 2. Espectros observados em

7 estrelas de diferentes

tipo K
4103 K temperaturas. No alto apresentam-se

os espectros das mais quentes, que

tipo M tém por exemplo linhas de hélio. Ja

3
A nos espectros de estrelas mais frias

(abaixo), essas mesmas linhas nio

aparecem.
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Estrelas com temperatura superior a 25000K normalmente tém forte linha de
absorcao do He Il (hélio uma vez ionizado) e de elementos mais pesados, com multiplas
ionizagdes, como oxigénio, nitrogénio e silicio (essas linhas nao se encontram nos
espectros apresentados na Figura 2).

Essas fortes linhas ndo aparecem no espectro das estrelas mais frias, as quais nao
atingem as temperaturas necessarias para excitar e ionizar esses elementos. Por outro
lado, as linhas de absor¢do do hidrogénio sdo relativamente mais fracas nas estrelas
quentes. Essa auséncia de linhas fortes ndo é devida a falta de hidrogénio (elemento
muito abundante em todas as estrelas), mas se deve ao fato de que a altas temperaturas,
o hidrogénio encontra-se ionizado, restando poucos atomos intactos para produzirem
essas linhas.

Para estrelas com temperaturas em torno de 10000 K, as mais fortes linhas de
absorcao sado do hidrogénio, onde os elétrons facilmente se movem entre o segundo e
terceiro orbitais, produzindo a linha vermelha em 656,3 nm (Ha). Linhas de elementos
como calcio e titanio, que tém elétrons menos ligados sdo mais comuns no espectro de
estrelas a 10000K, do que as linhas de He, O e N, em que os elétrons sdo fortemente
ligados.

Finalmente, nas estrelas mais frias, ndo encontramos novamente as linhas do
hidrogénio, mas nesse caso 0 motivo ndo é a ionizagdo dos atomos, como ocorre nas
estrelas muito quentes. Nas estrelas frias a transicdo entre os niveis orbitais ndo ocorre
porque os elétrons ficam preferencialmente no estado fundamental. Verificam-se entéo as
linhas de elementos mais pesados fracamente excitados, ndo se encontrando linhas de
elementos ionizados. Como a energia dos fétons saindo das estrelas frias ndo é suficiente
para destruir moléculas, ocorrem muitas linhas moleculares de absor¢do, como as de
oxido de titanio, por exemplo.

A sequéncia de tipos especitrais

No meio do século passado, quando ainda ndo se compreendia como os atomos
produziam linhas espectrais, as primeiras classificagdes das estrelas foram baseadas nas
intensidades das linhas do hidrogénio. Foi adotada a sequéncia A,B,C...P, para a
nomenclatura das classes espectrais, onde estrelas tipo A tinham as mais fortes linhas de
hidrogénio, cujas intensidades diminuiam até chegar no tipo P.

Com o melhor entendimento dos sub-niveis da estrutura atdmica, que foi possivel por
volta de 1920, um novo esquema foi adotado para a classificacdo espectral, que
estabelecia uma sequéncia mais significativa em fungao da temperatura da estrela. Assim,
algumas letras foram suprimidas e a ordem alterada, resultando em O,B,A,F,G,K,M.
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As estrelas de tipo mais préximo de O, no inicio da sequéncia sao chamadas estrelas
de primeiros tipos (do inglés early type), enquanto que os tipos mais proximos de M, no
final da sequéncia sdo chamados tipos tardios (/ate type). Cada tipo é subdividido em 10
grupos, de 0 (primeiros) a 9 (tardios), como por exemplo: ...F8, F9, GO, G1, G2...G9.

Como a primeira sequéncia a ser adotada internacionalmente foi desenvolvida no
Observatorio de Harvard em 1910, por Annie J. Cannon e seus colaboradores, essa
sequéncia recebe o nome de Classificagao de Harvard. A tabela a seguir resume as
principais caracteristicas desses tipos.

Tipo Cor Toup (K) Linhas proeminentes de absorcao Exemplos
Esp.
O Azul 30.000 |He ionizado (fortes), elementos pesados

ionizados (Olll, Nlll, SilV), fracas linhas

de H

B Azulada 20.000 |He neutro (moderadas), elementos|Rigel (B8)
pesados 1 vez ionizados

A Branca 10.000 |He neutro (muito fracas), ionizados, H|Vega (A0)
(fortes) Sirius (A1)

F Amarelada |7.000 elementos pesados 1 vez ionizados,|Canopus (FO)
metais neutros (Fel, Cal), H (moderadas)

G Amarela 6.000 elementos pesados 1 vez ionizados,|Sol (G2)
metais neutros, H (relativamente fracas) |Alfa Cen (G2)

K Laranja 4.000 elementos pesados 1 vez ionizados, |Arcturus (K2)
metais neutros, H (fracas) Aldebaran (K5)

M Vermelha |3.000 Atomos neutros (fortes), moleculares |Betelgeuse
(moderadas), H (muito fracas) (M2)

Na classificagdo das estrelas, luminosidade e temperatura superficial sdo parametros
que tém um papel semelhante ao peso e altura de uma pessoa, para classificar seu tipo
fisico. Sabemos que nos humanos, essas caracteristicas sdo bem correlacionadas, ou
seja, normalmente espera-se que pessoas mais altas tenham maior peso que as pessoas
de menor estatura. Assim, também os astrbnomos procuram correlacionar os parametros
estelares.

Um grafico que compara luminosidades e temperaturas de estrelas préximas ao Sol
€ mostrado na Figura 3. Esse tipo de apresentagdo recebe o nome de Diagrama H-R,
uma forma muito Util de comparar os diversos tipos de estrelas.

O Diagrama H-R

E. Hertzsprung descobriu em 1905 que a largura das linhas espectrais eram
correlacionadas com o brilho intrinseco das estrelas. Considerando uma amostra de
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estrelas de temperaturas superficiais semelhantes (mesma classe espectral), ele verificou
que aquelas de linhas estreitas eram mais brilhantes que as estrelas com linhas largas.

Lembrando que o brilho depende da temperatura e do raio da estrela:
L, =F.(4n R}),onde F.=c T, e que neste caso T, € aproximadamente a mesma para
todas as estrelas da amostra, deduz-se que as diferengas nas linhas espectrais devam ser
causadas pelas diferencas nos raios estelares.

Num trabalho independente, utilizando dados diferentes, H. Russel chegou a uma
interpretacdo semelhante, encontrando que a magnitude absoluta (diretamente ligada a
luminosidade) € bem correlacionada com o tipo espectral. Ele graficou esses parametros
para os aglomerados das Pleiades e das Hiades.

Hoje em dia, graficos desse tipo para grupos de estrelas recebem o nome de
Diagrama Hertzsprung-Russel (ou H-R), onde ficou convencionou-se colocar a
magnitude absoluta (ou luminosidade) no eixo vertical e a sequéncia de tipos espectrais
(ou temperatura) no eixo horizontal. Neste caso, a escala de temperatura € invertida, onde
temperaturas maiores ficam aesquerda do grafico e as menores ficam adireita.

A Sequéncia Principal

E T T T T T 1 102 ] ) ]
< Sitius A Considere o Diagrama H-R

2+ < Altair . mostrado na Figura 3, onde
- Procyon A . aparecem as estrelas mais
4 I O ContairiA o proximas do Sol, pois se
20l 11 encontram a uma distancia menor
y que 5 pc. Notamos que varias
estrelas sdao bem mais frias e
menos brilhantes que o Sol. A
estrela Alfa do Centauro tem
praticamente a mesma
temperatura e luminosidade que o
121 e | Sol e Sirius € bem mais quente e
ar luminosa. Se tracarmos uma linha
141 B entre os pontos, desde Sirius até
o as estrelas mais frias, teremos

identificado a regido chamada

,,;'\O ,:'0 éo |,'<0 ,\;,0 sequéncia principal, uma fase
Tipo Espectral evolutiva em que a maioria das

10 - 10

Magnitude absoluta
I
1
Luminosidade (Sol = 1)

estrelas se encontra.

Figura 3. Diagrama H-R das estrelas mais préximas do Sol.
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Por outro lado, se incluimos outras estrelas muito brilhantes no Diagrama H-R, como
€ mostrado na Figura 4, notamos uma significativa mudanga na distribuicao de pontos.
Vemos por exemplo, Betelgeuse, uma estrela muito mais fria que o Sol, mas de raio muito
maior, 0 que garante a sua maior luminosidade. Dessa forma, as estrelas podem ser
separadas no diagrama H-R de acordo com sua categoria. Enquanto que o Sol é
considerado uma estrela ana, Betelgeuse é uma super-gigante, ja as estrelas muito
guentes, mas muito menores que o Sol, localizadas na regido direita, préxima da base do
Diagrama H-R mostrado na Figura 4, formam a categoria das anas brancas.

| | | ] | |
-7 F * » Deneb .
Rigel
: 4
-5 b e BCruds . 110
Betelgeuse
-EE -3 I ﬂ Centauri :
= F » Achemnar * Canopus i —
& 2 * Antares ch)
& ~ Spica 1 v
<L @
o -1 F J S
© * Regulus . * Aldebaran -5
= Capella « Zo=
= - =l w
= Arcturus 10 &
D 41 » Vega =
2 % * Pollux - =
= * Sirius =)
- ® Fom.:‘ﬂhnul = —
* Altair
3 | * Procyon
+51 + a Centaun 1

B0 A0 _FO_ GO KO MO
Tipo Espectral

Figura 4. Diagrama H-R das estrelas mais brilhantes do céu (Zeilik & Smith).
Um Diagrama H-R onde aparece um numero muito maior de estrelas mostra

claramente as diferentes regides onde sdo encontrados os diferentes grupos de estrelas,
como podem ser vistas nas Figuras 5 e 6.
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Figura 6. Diagrama H-R para algumas estrelas mais brilhantes do céu ou estrelas mais préximas do Sol (d < 5 pc).
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Populagbes Estelares

O estudo dos aglomerados estelares, grupos auto-gravitantes de estrelas que estao
associadas entre si, permitiu que se estabelecesse os dois tipos de populagdes estelares.
Estrelas da Populagao | s&o jovens e ricas em metais, enquanto que as da Populagao Il
sao mais velhas e pobres em metais.

As principais diferencas entre essas populagdes sdo apresentadas em diagramas H-
R de diferentes aglomerados. O primeiro exemplo é o aglomerado das Hyades, com cerca
de 100 milhées de anos. Como todas as estrelas no aglomerado estdo amesma distancia
do  observador, podemos

: nesse caso construir um
VitdEt e Hyades - -
. Y Diagrama H-R com magnitude
I8 + , .
+6 |- AR aparente versus indice de cor,
---.*:{;,_, s como é mostrado na Figura 7.
+8 |- 5 ‘:‘-', e Notamos claramente a
MO AN N . . .
+10 .S sequéncia principal e apenas
Sy algumas estrelas na regiao das
+12 | gigantes.
i L L L 1 1 L i
0 +0,4 +0.8 +1,2
B'V Figura 7. Diagrama cor-magnitude para

o aglomerado das Hiades.

No caso de um aglomerado mais jovem, como as Pleiades por exemplo, essas
gigantes n&o apareceriam, e teriamos um numero maior de estrelas na regido B-V ~ 0,2.
Por outro lado, quando construimos um diagrama cor-magnitude para um aglomerado
bem mais velho, como M 3 (de 12 a 15 bilhdes de anos), temos a sequéncia principal indo
desde B-V ~ 0,8 até o ponto chamado de turnoff em B-V ~ 0,4, e uma grande
concentragdo no ramo das vV
gigantes, como aparece na parte = S
superior a esquerda da Figura 8. | 14 |- S gdeny
A metalicidade de M3 é muito L LAk
baixa, dada por Z<0,001(pobres 16 : 5
em metais), e esse aglomerado é : 5 $~§’;’ e
considerado como sendo da 1alis i ‘i:._‘: ' ;
Populagdo Il. Por outro lado, as T
Hiades sao mais ricas em metais "".’=?-'.~;: 2 Seqiéncia
ttm Z ~ 0,01 e portanto 201 Turnoff _4 *-f;: Principal
pertencem a Populagao |, da Bl e nei el e el oy
mesma forma que as Pleiades. -0,4 0 0,4 0,8 1,2 1,6

Figura 8. Diagrama cor-magnitude para o aglomerado globular M3.
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Classes de Luminosidade

l 121

Para diferenciarmos os tamanhos de estrelas de mesmo tipo espectral, novamente
recorremos & medidas das linhas espectrais. Como sabemos que a atmosfera de estrelas
gigantes tem menor densidade que a de uma ana, a qual por sua vez tem uma atmosfera
bem menos densa que uma ana branca, podemos estudar as linhas espectrais das
estrelas para identificar se ela esta na sequéncia principal ou no ramo das gigantes, por
exemplo. Isso se deve ao fato de que as linhas espectrais sdao muito sensiveis a
densidade das fotosferas estelares.

Como, por sua vez, a densidade da estrela também €& correlacionada com a
luminosidade, estabeleceu-se um esquema de identificacdo para os diferentes tipos de
estrelas chamado classe de luminosidade.

Neste esquema  as
Classes la e Ib se referem
respectivamente =]
supergigantes brilhantes e &
supergigantes. Classes Il e lll
sdo das gigantes brilhantes e
gigantes. Classes IV e V &
sub-gigantes e & estrelas da

sequéncia principal e anas.

Esse esquema foi
introduzido em 1937 por
Morgan e Keenan, do
Observatorio de Yerkes, desta
forma, muitas vezes essa
divisdo em classes recebe o
nome de classificagdo M-K.

10

10

Luminosidade (Lg)

10

10

Ia
Ib
I
I
soit vV
Seqiiéncia
Principal
Vv

30

O B

6 3-—T (x10° K)
Ak G K  M-—tipoespectral

Figura 9. Diagrama H-R e as Classes de Luminosidade.
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EXERCICIOS

1. (a) Explique porque as linhas do hidrogénio neutro (como a linha Ha por exemplo) sdo muito mais fortes
nas estrelas do tipo A ou F do que nas estrelas O ou B. (b) Nas estrelas do tipo M essas linhas também séo
fracas, qual € o motivo nesse caso?

2. Complete os dados da tabela abaixo, para as diferentes estrelas:

Tipo Classe de s .
* T(K) EspeF::traI HLo) Luminosidade Regido no Diagrama H-R
(a) | 10000 Ib
(b) K5 1x10
(c) | 12000 B9 11
(d) | 25000 Vi Anas Brancas
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Capitulo 11

ESTRUTURA E EVOLUCAO ESTELAR

Evolucao pré-Sequéncia Principal

Trajetérias Evolutivas no Diagrama H-R
Formacao de Estrelas

Tempo de Contragao

Emissdo de Radiacao de estrelas jovens
Familias de estrelas: aglomerados estelares

Origem da Energia Estelar

Atomos e IsGtopos
Cadeia préton-préton
Ciclo do Carbono
Processo triplo-alfa

Fase de Estabilidade: Seqiiéncia Principal

Modelos para Interiores Estelares

Caracteristicas Fisicas das Atmosferas Estelares

Bibliografia:

* “Astronomia e Astrofisica” — IAG/USP, ed. W. Maciel (cap.11 e 12)
*  “Contemporary Astronomy”, Pasachoff 1981, (cap. 8 ¢ 9)
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Evolucao Pré-Sequéncia Principal

Apesar de ser bastante longo, o periodo de vida de uma estrela € limitado. No6s
estudaremos aqui os primeiros estagios da formagcao de estrelas; os mecanismos de
geracdo de energia no interior estelar durante sua vida "madura", a fase chamada
sequiéncia principal, e os modelos que buscam explicar a estrutura estelar.

Mesmo para uma estrela, ser jovem € estar passando por processos de intensa
atividade, constantes modificagdes e instabilidades. Nessa fase ela vai sofrer variagcbes
de temperatura, massa e didmetro. Quando a estrela chega na sequéncia principal ela
ainda é relativamente jovem e a queima' de hidrogénio no seu interior iniciou-se
"recentemente". Na maioria dos casos, esta € uma fase duradoura e de relativa
estabilidade. Para o Sol, por exemplo, o tempo total de permanéncia na seqiéncia
principal & cerca de 11 bilhdes de anos?, um periodo em que ele ficara tranquilamente
gueimando hidrogénio em seu interior.

Trajetorias Evolutivas no Diagrama H-R

Vimos anteriormente que o tipo espectral de uma estrela é basicamente designado
por uma das letras: O, B, A, F, G, K e M, sendo que cada dessas classes pode ser
dividida em 10 sub-classes: B0, B1...B9. Esta € uma sequéncia de cores (ou temperaturas
efetivas), em que os primeiros tipos (O, B...)
correspondem & estrelas mais quentes e
mais azuladas e as dos ultimos tipos (...K, M)

Gigantes sdo as mais frias e vermelhas.
Vermelhas

O diagrama H-R é a forma de se
comparar  0S parametros estelares,
relacionados com brilho (luminosidade e
temperatura), entre os varios tipos de
15 Ma estrelas. As diferentes categorias de estrelas
localizam-se em especificas regides do
diagrama H-R, que podem ser divididas em
classes de luminosidade: I, Il e Il para
gigantes, IV e V sub-gigantes e sequéncia
principal.

8]

Luminosidade (Lo)

—_
(]
-
T

Principal

4 4 3
3x10 10 3x10

Figura 1. Um Diagrama H-R mostrando as trajetdrias
Temperatu ra (K) evolutivas de duas estrelas de massas diferentes.

' "queima de Hidrogénio" é uma expressio coloquial - ndo estamos lidando com o sentido genérico de queima, mas sim
com reacgdes nucleares.

2 ey o~ ., N . . .

Cerca de 4,5 bilhdes de anos j4 se passaram, desde que o Sol entrou na seqiiéncia principal.
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Conhecendo-se a luminosidade (L) e a temperatura (T) de uma estrela, é possivel
posiciona-la (graficar o ponto L,T) no Diagrama H-R em qualquer fase de sua vida. Uma
estrela em fase de formacgao, por exemplo, tera um especifico par (L, T) enquanto ainda
faltar 10° anos para o inicio da fus&o nuclear no seu interior. Meio milhdo de anos depois,
o par (L, T) sera outro.

Se conectarmos todos os pontos representando a vida inteira de uma estrela nos
estabelecemos a sua trajetéria evolutiva no diagrama H-R.

Formacao de Estrelas

Numa galaxia podem existir varias regides de formacgao, consideradas bergarios de
estrelas, que sdo as nuvens de gas e poeira.

Devido a flutuagdes de densidade, em alguns pontos da nuvem-méae a
concentragdo de gas e poeira pode ser alta o suficiente para que a matéria sofra
contragdo sob o efeito da gravidade. Com isso, energia é transformada, causando o
aquecimento da matéria, que por sua vez vai provocar a emissao de radiagdo do objeto.
Nesta fase, esse objeto é conhecido como uma protoestrela.

Seguindo a trajetéria evolutiva de uma protoestrela no Diagrama H-R, verifica-se
que ela "caminha" para a esquerda (indicando o aumento da temperatura) e para baixo
(porque amedida que se contrai, o raio do objeto e, por conseqiéncia, sua luminosidade
diminuem). Por causa das elevadas
temperatura e pressao, aumenta a
forca no sentido de expulsar o
material, e esta é balanceada pela
forca gravitacional, que tende a
contrair a estrela. Quando o
equilibrio entre pressdo e gravidade
€ atingido na regido central, o gas
torna-se opaco, ndo permitindo a
saida direta da radiagdo do objeto
central. As camadas mais externas
continuam se contraindo, a area
superficial diminui, causando uma
diminuicdo da luminosidade e a
trajetéria move-se para baixo no
Diagrama H-R.

-
|

Luminosidade (L)

[
N

-
o
|

-4
10 Ll I I I I
40000 20000 10000 5000 2500 Figura 2 Diagrama H-R mostrando as trajetdrias

K evolutivas na fase pré-seqiiéncia principal para
e Temperatura ( ) estrelas de diferentes massas. As linhas
tracejadas indicam o tempo de evolugdo.
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Tempo de contracao

Apos alguns milhares de anos de contragao gravitacional a temperatura chega a
2000-3000 K. Nesse ponto a protoestrela ainda € bem grande e consideravelmente
brilhante: uma protoestrela de 1M_ chega a ser 20 vezes maior em diametro e 100 vezes
mais brilhante que o Sol. O tempo total gasto para o colapso gravitacional que ocorre
durante a formacdo de uma estrela depende de sua massa inical: as protoestrelas de
altas massas sao as que se contraem num tempo mais curto.

A trajetdria evolutiva de protoestrelas comega na regido das gigantes vermelhas no
Diagrama H-R®, mas o tempo que permanecem nessa regiao € uma fragdo bastante curta
de sua vida. Uma protoestrela de 15 M_ gasta "apenas" 10 mil anos para entrar na
sequéncia principal; ja uma protoestrela de 1 M_ leva alguns milhdes de anos para que se
inicie em seu interior a queima de hidrogénio. Em termos astronémicos esses tempos séo
tdo curtos que € muito rara a "descoberta" de uma protoestrela nos primeiros estagios de
evolucao.

Protoestrelas menos massivas que 0.08 M_ nunca chegam a desenvolver a presséo
necessaria para iniciar a queima de hidrogénio em seu interior. Algumas pequenas
protoestrelas se contraem até tornarem-se objetos semelhantes a planetas. Ja as de
massa maior que 100 M  desenvolvem altas temperaturas téo rapidamente, que a
pressao de radiagao torna-se a forga dominante contra o colapso gravitacional.

Emissao de radiacdo em estrelas jovens

As grandes quantidades de gas e poeira ao redor das estrelas em formacéao
impedem que se observe diretamente a radiagdo desses objetos, tornando-os "invisiveis"
para telescopios oOpticos. Isso ocorre porque os graos de poeira absorvem a radiacao
emitida pelo objeto central e re-emitem em comprimentos de onda "mais frios", na faixa do
infravermelho. O nascimento de uma estrela € marcado pelo inicio das reacdes nucleares
no seu interior.

Para algumas estrelas “recém-nascidas” ainda ocorrem processos de colapso
gravitacional e passagem de matéria da nuvem-mée para a estrela. Dizemos que elas se
encontram na pré-sequéncia principal.

Uma das categorias de estrelas que ainda estdo por chegar na maturidade é
conhecida como T Tauri®*. Essas estrelas tém massas da ordem de 1 M, e tipos
espectrais de F até M (temperaturas de 7x10° a 4 x10° K). Por estarem ainda passando
por processos de "acréscimo" (queda) e eje¢do de matéria, as T Tauri apresentam grande
variabilidade de brilho e forte emisséo infravermelha e ultravioleta.

*Esta é apenas uma coincidéncia de mesma localizagdo no Diagrama H-R, pois as protoestrelas nio sdo gigantes
vermelhas.
4 N . . ~

Em homenagem aestrela T Tau, o protétipo dessa categoria, que se encontra na constelagao do Touro.
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Associadas a grupos de T Tauri encontram-se freqientemente nebulosidades de
gas e poeira, com formato de "nédulos", que mostram espetaculares jatos de matéria,
quando observados em comprimentos de ondas radio. Essas compactas regides
indicadoras de formacao estelar sdo conhecidas como Objetos Herbig-Haro. A estrutura
(forma, tamanho) e o brilho dos objetos Herbig-Haro variam continuamente. Acredita-se
que estas alteragdes indiquem os estagios finais da fase de contragdo na pré-sequéncia
principal.

Estrelas pré-sequéncia principal mais quentes que as T Tauri sdo as estrelas de
massa intermediaria (2-8 M) conhecidas como estrelas dos tipos Ae/Be de Herbig, que
também sao circundadas por poeira, apresentando um espectro de emissao nao
encontrado normalmente em estrelas de tipo espectral semelhante (temperaturas da
ordem de 10*K).

Estrelas ainda mais massivas se formam tao rapidamente que nao passam pela
pré-sequéncia principal. As de tipo O e B sdo as mais quentes € mais luminosas, com
temperaturas superficiais de 15x10° a 35x10° K, emitindo fortemente radiac&o ultravioleta.

Aglomerados Estelares

A infancia de um grupo de estrelas jovens, também conhecidos como aglomerados
abertos, pode ser avaliada através de estudos individuais. A partir das medidas de
magnitude e indices de cor para cada membro do grupo, pode-se deduzir luminosidades e
temperaturas e determinar a idade do aglomerado. Na Figura 3, que representa o

Diagrama H-R do aglomerado jovem
NGC2264, nota-se que as estrelas com
temperatura em torno de 2x10* K ja
chegaram na sequéncia principal. As
estrelas mais frias que 10°K est&o na fase
final da pré-sequéncia principal, ainda
sofrendo colapso gravitacional, e que
tiveram recentemente em seu interior o
inicio das reagdes termonucleares. Os
% resultados para NGC2264 indicam uma
idade de aproximadamente 2 x10° anos.

Sequiéncia
Principal

Luminosidade (Le)

—_

102 ) | 1 1 1
40000 20000 10000 5000 2500
-— Temperatura (K)

Figura 3. Um diagrama H-R do aglomerado jovem NGC2264. Cada ponto do grifico representa uma estrela do
aglomerado, para a qual foram determinadas luminosidade e temperatura.
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Alguns indicios de atividade (associados aos processos de formagao) ainda podem
ocorrer mesmo depois da estrela ter chegado na sequéncia principal. Para o aglomerado
das Pléiades® (idade estimada em 10® anos) observa-se ainda alguns eventos de perda
de massa em
algumas de
suas estrelas.

tipo espectral
OB AF G KM

4 T T T
10
2 Pléiades
10 1 b,
~ &
©
& 1L
—
-2
10
p Figura 4.0
10 F aglomerado aberto
= 110 f1S 3' das Pléiades e seu

3 Diagrama H-R.
«+—T (x10° K)

Um outro tipo de aglomerado estelar, € chamado aglomerado globular, contendo até
alguns milhdes de estrelas contidas numa regido de cerca de 50 pc, numa distribuicao
aproximadamente esférica. A Figura 5 mostra o Diagrama H-R para o aglomerado
globular Omega Centauri. Nota-se uma clara auséncia de estrelas de alta massa, como
as gigantes azuis e brancas. Como esse aglomerado é muito antigo, as estrelas de tipos
O e B (as quais consomem seu combustivel num tempo muito curto) ja desapareceram da
sequéncia principal.

tipo espectral
OB AF G KM
4 T T T

[a—
<
I

Figura 5. O aglomerado
globular Omega
Centauro e seu Diagrama
H-R.

|
30 10 6 3 3
-«+—T(x10° K)

5 A ~ .
As Pléiades se encontram na constelagdao do Touro e podem ser vistas a olho nu.
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Origem da energia estelar

Quando a parte central da protoestrela fica quente o suficiente, iniciam-se os
processos de fusdo nuclear, gerando a energia necessaria para a estrela se sustentar.
Basicamente os processos de fusdo envolvem 4 nucleos de hidrogénio que se fundem,
para formar 1 nucleo de hélio. Enquanto o hidrogénio tem apenas 1 préton em seu nucleo,
o hélio possui 2 prétons e 2 néutrons, sendo que a massa do nucleo formado € um pouco
menor que a soma das massas dos 4 nucleos utilizados. E essa diferenca de massa
(0.007 da massa inicial) que sera convertida em energia no interior estelar®. Como na
sequéncia principal, 90% dos atomos de uma estrela sdo de hidrogénio, ela tem
armazenada uma grande quantidade de combustivel para ser "queimado".

As cadeias de reagdes nucleares propostas para explicar a fusdo dos 4 nucleos de
hidrogénio em 1 de hélio dependem da temperatura em que se encontra o interior estelar.
A chamada cadeia préton-préton domina o processo de geragao de energia nas estrelas
com massas menores, incluindo o Sol, enquanto que o ciclo do carbono é dominante
nas estrelas com massas maiores. Nos casos em que o hélio ja foi formado e as
temperaturas sao muito elevadas ocorre o chamado processo triplo-alfa.

Atomos e Is6topos

No nucleo concentra-se a maior parte da massa de um atomo, ocupando um
pequeno volume na sua regido central, a qual € circundada pelos elétrons. O numero de
prétons no nucleo determina a quantidade necessaria de elétrons para que o atomo esteja
no estado neutro. Cada elemento é definido por um numero especifico de protons,
enquanto que o nimero de néutrons nao é fixo’.

Sao as diferentes formas de um mesmo elemento que sdo chamadas de isétopos.
Para designar os isétopos utiliza-se a convengédo de se indicar o numero de protons
(ndmero atdébmico) subscrito antes do simbolo do elemento, e a soma de protons e
néutrons (numero de massa) sobrescrito depois do simbolo. Por exemplo, o deutério, um
isotopo do hidrogénio é representado por {H?, ja que ele possui 1 préton e 1 neutron.
Quando os isétopos nao sao estaveis, eles sdo chamados de radioativos e transformam-
se expontaneamente em um outro isétopo ou elemento. Durante alguns tipos de
decaimento radioativo libera-se a particula denominada neutrino.

®Apesar de muito pequena, essa fracio de massa é convertida de acordo com E=mc” . Como a velocidade da luz (c) é
muito alta, a por¢do de energia gerada também atinge valores elevados.
"Com excessdo do hidrogénio e do hélio, o nimero de néutrons € de 1 a 2 vezes o nimero de prétons.
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Cadeia proéton-proéton

Esta é a cadeia dominante em estrelas cuja temperatura central € menor que 15x10°
K . Inicialmente dois atomos de hidrogénio se fundem para formar um nucleo de deutério,
um positron (e+) e um neutrino (v). O neutrino imediatamente escapa da estrela,
enquanto que o pésitron logo colide com um elétron e ambos sao aniquilados, liberando
energia.

Em seguida o nucleo de deutério se funde a um outro atomo de hidrogénio, para se
transformar num isétopo de hélio com 2 protons e 1 néutron, liberando ainda energia na
forma de fotons (y). Por fim, dois desses isétopos se fundem para formar um atomo de
hélio e dois nucleos de hidrogénio. Sendo assim, um total de 6 nucleos de hidrogénio
estao envolvidos nas reagdes, mas apenas 4 deles sao utilizados para formar o hélio.

1H1 '|'1H1 - 1H2+e++\/
1H2 + 1H1 — 2He3+Y

2He3 + 2H€3 - 2He4 + 1H1 + 1H1

Ciclo do Carbono

Este ciclo inicia-se com a fusdo de um nucleo de hidrogénio com um nucleo de
carbono. Depois de varias etapas em que s&o utilizados 4 nucleos de hidrogénio,
formam-se 1 nucleo de hélio e um de carbono, e um novo ciclo pode se inicar.

C2+ H - NB+ .
NB = CB+e" + v
B+ H - N+ .
N+ H - ,0%+ v
0% > NS +e" +y

7N15 + 1H1 — 6C12 + 2He4

Como o ciclo também depende do nitrogénio e do oxigénio, o processo também é
chamado de ciclo CNO.
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Processo triplo alfa

O nucleo do atomo de hélio, também chamado "particula alfa", pode participar da
producéo de carbono em interiores estelares com temperaturas acima de 10®K. Como 3
nucleos ,He* produzem um ntcleo sC'2 o processo é chamado "triplo-alfa".

2He4 + 2He4 — 4Be8
2He4 + 4B€8 —> 6C12 + vy

O estudo dos varios processos que podem formar elementos mais pesados no
interior estelar € chamado nucleossintese. Acredita-se que a sintese de isétopos de
hidrogénio e hélio ocorreu nos primeiros minutos apds a origem do Universo e que os
elementos pesados foram formados em processos estelares.

Uma fase de estabilidade: a sequéncia principal

Para que a fusdo nuclear se inicie, os nucleos devem estar suficientemente préximos
uns dos outros, mas por serem todos de carga positiva® a repulséo elétrica entre eles
impede a aproximacao necessaria e a fusdo nao ocorre.

No interior de uma protoestrela em contracdo a temperatura aumenta conforme o
objeto colapsa, e assim particulas atingem altas velocidades. Dessa forma, alguns
nucleos terdo a energia necessaria para superar a repulsao elétrica, permitindo que os
mesmos possam interagir.

Uma vez estabelecidos os processos termonucleares, eles se auto-controlam.
Quando a produgdo de energia nuclear aumenta, um excesso de pressdo € gerado,
provocando uma tendéncia de expandir a estrela. Com o aumento do tamanho, o gas no
interior da estrela tende a se resfriar. Assim, a estrela acaba encontrando a temperatura
e o tamanho ideais para o equilibrio, permitindo que ela fique estavel por um longo
periodo. Essa fase de estabilidade, pela qual a estrela passa durante a maior parte de sua
vida, € a chamada sequéncia principal.

Quanto mais massiva a estrela maior a temperatura em seu interior. As estrelas mais
quentes e mais massivas tém alta luminosidade superficial e consomem seu combustivel
a taxas muito mais altas que estrelas menos massivas, e portanto tém um tempo de vida
mais curto.

%0s niicleos sdo basicamente formados de prétons e néutrons.
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Modelos para interiores estelares

Os estudos tedricos sobre o interior de estrelas sdo baseados em conjuntos de
equacdes buscando solucdes que expliguem a estrutura interna das estrelas. Com o
advento de computadores operando a altas velocidades os calculos passaram a ser
realizados com eficiéncia muito maior.

Em geral os tedricos elaboram um "modelo" para o interior estelar, variando
diferentes parametros fisicos (temperatura, densidade, pressao) para cada posi¢ao dentro
da estrela. Uma forma de simplificar os calculos € supor uma distribuicdo de gas em uma
série de camadas concéntricas (chamado modelo "cascas de cebola").

Desta forma, calculam-se para cada camada os

Ttopo topo Ptcmo processos que podem estar ocorrendo no seu interior.
8 6 6 6 Considera-se que os parametros sejam deduzidos

T Pt pbase pbase através de um ajuste dos valores de forma que sejam
6 6 . . .
B consistentes nas regides de limite entre as camadas,
topo topo topo ip .
T, P ) i P?'0 como exemplificado na Figura 6. Isso garante que, no
7 modelo tedérico, a mudanga nos valores dos
T hase hase Pbase . )
7 7 7 parametros ocorra de uma forma continua, de uma
altura para outra dentro da estrela, buscando uma
maior semelhanga com o que ocorre na realidade.

Figura 6. Para os célculos tedricos no modelo estelar supde-se que a
estrela seja dividida em camadas estreitas. Os pardmetros fisicos, como
temperatura (T), pressdo (P) e densidade (p) no topo de uma camada
devem ser os mesmos na base da préxima camada mais alta.

Caracteristicas fisicas das atmosferas estelares

A fotosfera de uma estrela corresponde a uma estreita camada, na qual pode-se
supor uma distribuicdo uniforme do gas e suas propriedades fisicas podem ser
aproximadas pelos valores médios de sua pressao (P), temperatura (T) e composi¢cao
quimica (u). Considerando que a densidade n (nimero/m®) de particulas (moléculas,
atomos, ions e elétrons) seja alta o suficiente podemos admitir a condicao de equilibrio
termodinamico. Isso se garante pelo alto numero de colisbes que favorecem um
equilibrio de excitagdes e ionizagdes, em que se aplicam tanto a equacao de Boltzmann,

como a de Saha. Podemos também supor que o gas obedece a lei dos gases
perfeitos: P=nk T, onde k é a constante de Boltzmann.
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A densidade de particulas é relacionada com a densidade de massa p (kg/m®) e a

- : P | . . : A
composicao u, cuja definicdo ¢ —= mHn, onde my é a massa do atomo de hidrogénio
w p

(1,67x10?'Kg). Como em geral o gas das estrelas se encontra ionizado, temos que

1 =2X +%Y + %Z ~2,onde X, Y e Z correspondem afragdo de massa do hidrogénio, do

w
hélio e dos elementos mais pesados, respectivamente.

Apesar das particulas do gas se moverem a altas velocidades, numa escala

macroscopica a atmosfera estelar encontra-se no estado estacionario, assim podemos
GM

&)’

_ : A J P . ~
supor um equilibrio hidrodinamico: —=—( =-gp , onde g € a aceleragao

ar

gravitacional (m/s?).

A pressdo diminui entdo, de dentro para fora da estrela. Se substituirmos a
depéndencia em r pela expressdao da profundidade optica T (o pardmetro que
representa o caminho livre-médio das particulas), dada por dt =-k pdr, onde K é a

opacidade atmosférica dada em m2/kg, podemos escrever a equacado de variagao de

~ J P ~
pressao como sendo — = £ Integrando essa equagao, temos P = (g)r :

JtT K K

Como « depende da temperatura, da composi¢cao quimica e da pressao de elétrons

(Pe), a pressdao P também é fungdo desses parametros. Temos também a relacéo
P, N, N, . ~ C
3 , onde N nos é dado pela equacao de ionizacao.

Isso resulta em um sistema de equacdes dependentes dos parametros T, P, Pe € K,
que pode ser resolvido se considerarmos também a equacao de transporte radiativo, em
que fluxo se correlaciona com temperatura através da expressdo F =o T*. Baseados
nessas aproximagdes temos entdo a possibilidade de resolver o sistema de equagdes,
que estabelecem o modelo para a atmosfera estelar.
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Capitulo 12

ESTAGIOS FINAIS DA EVOLUCAO ESTELAR

Vimos anteriormente que apos chegar na sequéncia principal, a estrela recém-nascida
entra numa fase de certa estabilidade, ou seja, suas caracteristicas néo se alteram e assim
ela permanece cerca de 90% do tempo de sua vida.

Quando, finalmente, o combustivel em seu nucleo termina, a estrela comega a morrer.
Sua trajetoria no diagrama H-R é de sair da sequéncia principal, quando suas
caracteristicas voltam a se alterar. Em termos gerais, os estagios finais da evolucao estelar
podem ser mais tranquilos ou mais catastroficos, e isso vai depender crucialmente da
massa das estrelas. Neste capitulo discutiremos as diferentes fases evolutivas de estrelas
semelhantes ao Sol, bem como as de massas maiores.

Massa como fator determinante para o Fim

Evolucao apods a Seqiiéncia Principal

Estrelas do tipo solar
Gigantes Vermelhas, Flash do
hélio, Nucleo estelar de carbono,
Nebulosas  Planetarias, Anas
Brancas

Cygnus Loop
HST - WFPC2

Estrelas de massa maior que a do Sol
Explosao de Supernovas

Estrelas de Néutrons
Pulsares

Buracos Negros

..
ST Se¢l OPO PRCS5:11 « Febeuary 1995
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Massa como fator determinante para o fim

O tempo de vida t, de uma estrela na sequéncia principal depende de quanta energia
ela tem armazenada (sua massa M,) e a taxa com que ela gasta essa energia (sua

%

. Podemos entao

luminosidade L, ). Esse tempo de vida pode ser expresso por ¢, =

~

%

33

. . ~ . . L M
estimar t_ a partir da relagdo massa-luminosidade dada por L* =( ) , onde
(C] (C]
M, M,
L My M, M\

t
= = - Desta forma, temos: = =
t@ L* ]\44< - [@

e) Me

altas massas ficarao na sequéncia principal por um curto periodo e as de baixas massas
ficardo nela por um tempo bem maior. Exemplos de casos extremos s&o as estrelas do tipo
O ou B que ficam nessa fase apenas algumas dezenas de milhdes de anos, e as estrelas
do tipo anéds vermelhas, que podem ficar alguns trilhdes de anos tranquilamente queimando
seu hidrogénio.

v ) . Isso nos indica que estrelas de
(€]

~

Do mesmo modo que o tempo de vida das estrelas na sequéncia principal depende de
suas massas, apos essa fase também se apresentam diferentes possibilidades para os
processos que levarao a estrela até sua morte, os estagios finais da evolugao.

As estrelas pouco massivas, como o Sol, tornam-se gigantes vermelhas e morrem
criando as nebulosas planetarias, terminando suas vidas como anas brancas. Finais mais
explosivos sdo reservados a estrelas mais massivas (M> 8 M), transformando-as em
estrelas de néutrons ou pulsares, como resultados de explosdes de supernovas. A morte
das estrelas muito massivas pode resultar em buracos-negros.

Evolucio apds a Sequéncia Principal

Durante a sequéncia principal ocorre no nucleo da estrela a lenta transformacao do
hidrogénio em hélio, e as forgas gravitacionais e de pressao de radiagdo encontram-se
equilibradas. Quando termina todo hidrogénio do nucleo, esse equilibrio € quebrado e a
estrutura interna da estrela, bem como sua aparéncia externa se modificam e a estrela
deixa a sequéncia principal dando inicio afase final de sua vida.
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| - Estrelas do tipo Solar

Com os processos de fusdo nuclear, a composi¢cdao do interior estelar muda
gradualmente, com um aumento da abundéancia de hélio e a consequente diminui¢gdo do
hidrogénio. No centro da estrela, onde a temperatura € mais alta, a quantidade de hélio
aumenta mais rapidamente. A taxa de fusdo nuclear é mais lenta nas bordas do nucleo
central. Com o passar do tempo, a regido mais interna do nucleo estelar se torna cada vez
mais rica em He e mais deficiente em H, até o ponto em que todo hidrogénio do centro foi
consumido, tornando a regido um nucleo de He puro. Nesse nucleo a produg¢do de energia
nuclear termina e os processos de fusdo se iniciam nas camadas mais acima. E assim, o
nucleo mais interno de He puro, onde n&o ocorre queima, torna-se cada vez maior.

Sem a produgado de radiagdo a pressdao do gas diminui nesse nucleo mais interno,
mas a forca da gravidade ndo, e isso faz com que mudangas na estrutura se tornem
inevitaveis. Cerca de 10 bilhdes de anos depois que a estrela chegou na sequéncia
principal, quando a diminuicdo do hidrogénio € substancial, o nucleo de hélio comega a
contrair.

Uma nova situagao de equilibrio pode ser atingida nos casos em que ocorre a fusdo
do hélio em elementos mais pesados. Mais energia seria gerada com a queima de He e a
pressao de radiacao seria restabelecida, voltando a sustentar o nucleo contra o colapso
gravitacional. No entanto, devemos lembrar que para ocorrer fusdo nuclear s&o requeridas
altas temperaturas, que fornegam energia cinética suficiente para suplantar a forga de
repulsdo eletromagnética entre particulas de mesma carga elétrica (positiva no caso dos
nucleos atomicos). Para a fusdo do H, temperaturas da ordem de 10" K devem ser
atingidas. No caso do He (dois protons no nucleo) a for¢a de repulsdo € maior ainda, sendo
necessarias temperaturas de pelo menos 10® K. Os processos de fusdo de He ndo ocorrem
em nucleos estelares enquanto néo se atinge esse nivel de temperatura.

Com o fim da fusdo nuclear no interior estelar, a pressao diminui nessa regido mais
interna, causando um aumento de temperatura (107 K<T<10° K). Isso faz com que a
queima de hidrogénio seja mais intensa, gerando energia mais rapidamente do que era
produzido na fase da sequéncia principal. Apesar da queima de combustivel no nucleo mais
interno da estrela ter terminado, ela agora passa a brilhar mais.
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Fase de Gigantes Vermelhas

Com o desequilibrio de forcas atuando no nucleo estelar composto de He, ocorre
também um desbalango no restante da regido central da estrela. A rapida queima de H
causa uma pressao de radiacdo que impele as camadas mais externas a aumentarem em
raio, de forma que nem mesmo a gravidade pode evitar. Com a expansao, ocorre uma
diminuicdo da temperatura superficial da estrela e ela comeca a se transformar numa
gigante vermelha, um processo que ocorre num periodo de 100 milhdes de anos.

Colocando no Diagrama H-R os diferentes pares de luminosidade e temperatura pelos
quais a estrela passa nos estagios finais de sua vida, podemos tragcar seu caminho
evolutivo, como ¢ indicado na Figura 1, onde o ponto (a) marca a chegada na sequéncia
principal. Com a diminuicdo da temperatura, a trajetéria caminha para a direita no

g diagrama, e suavemente para cima,
tipo espectral

g 0O B A F © K M indicando um pequeno aumento na
10 F = luminosidade, enquanto a estrela
. Superglgames .
™~ . Vermehas / « ¢ FlashdoHe passa pelo ramo das sub-gigantes.
2 ey s . . .
107 [~ O 5‘( Nesse estagio o raio estelar atingiu
o H°”Z°”fa‘ Ramocss ~ 1R cercade 3 R@= enormes quantidades
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o Seqiiéncia -~ ~ de energia sdo levadas do centro
g 1 \Principal de ldade , .
T i = Zero a g~ ;\Ramo s S~ 10R 5 para a superficie da estrela por
2] : ~ ;.
Q Gl wggartes convecgdo, causando um rapido
§ 162 P S aumento da luminosidade, mas sem
. ~
= 1Re variagdo da temperatura. Durante
10.4 S essa fase, entre os pontos (b) e (c) a
04 Re estrela se encontra no chamado
. : , ramo das gigantes vermelhas.
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Figura 1. Diagrama H-R indicando a trajetdria
-«— Temperatura (K) evolutiva de uma estrela do tipo solar, saindo da
seqiiéncia principal .

Flash do hélio

No entanto, a expansao da gigante vermelha nao continua indefinidamente. Cerca de
algumas centenas de bilhdes de anos depois de ter deixado a sequéncia principal, a
pressao no interior estelar chega a 10® kg/m3 e a temperatura atinge os 10® K necessarios
para a fusdo do He. Nessas condicbes de altas densidade e temperatura, a matéria
encontra-se num estado em que n&do sao mais validas as leis de fisica classica, e sim da
mecanica quantica. No interior estelar encontra-se uma enorme quantidade de elétrons
livres que estdo no estado degenerado, em que as distribuicées de velocidade ndo seguem
as mesmas regras como no caso de gas ideal, nem as mesmas relagdes entre pressao,
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temperatura e densidade. A pressao de elétrons degenerados substitui a pressao térmica,
sustentando o nucleo estelar contra o colapso gravitacional.

Como a matéria encontra-se degenerada, o aumento de temperatura (devido aqueima
do He) nao leva a um aumento de pressao, a qual deveria causar uma expansao na estrela
e consequentemente seu resfriamento, que por sua vez diminuiria a taxa de fusdo nuclear,
levando a um equilibrio. Assim o0 nucleo estelar ndo se estabiliza, a pressdo permanece
quase constante, mas a temperatura cresce continuamente, aumentando drasticamente a
taxa de fusao nuclear o que vem a causar uma explosdo chamada de flash de hélio. Com
isso, a pressao térmica é restabelecida, o nucleo se expande, a densidade diminui e um
novo equilibrio é atingido.

O processo de fusdo do He em carbono ocorre num estado de estabilidade e a estrela
passa para a regido denominada Ramo Horizontal, indicada pelo ponto (d) da Figura 1.
Nessa fase, a energia produzida pela fusdo do He é utilizada para o re-arranjo do nucleo
estelar, portanto a luminosidade ndo aumenta.

Nucleo estelar de carbono

Algumas dezenas de milhdes de anos depois do flash de He, um novo nucleo estelar
interno foi formado, sendo agora composto principalmente por carbono. O interior estelar se

- | divide entdo num nucleo interno de C, seguido
o B tlio e;pec(t}ra K M de uma camada de He queimando, depois uma
camada onde ocorre a queima de H, e
4 J e e . )
10 Supergngantes Sars finalmente uma camada mais externa de H,
Vermelhas ,-’._ 3 - -
S que nao se encontra sob processo de fusdo. A
5 et .
102— iyt HTTOESJ = ‘,a;: partir deste momento a estrela se expande
3 .7 Ramo das i i indi
¥
L . 8% Gigantes al.nda mais, chegando no ponto (e) indicado na
de cw 0 TS Yermelhas Figura 1. Com o aumento na temperatura
3 1 ﬁeﬂ superficial, a luminosidade também aumenta, e
~. Ramo das | . d
5 *'*L .subg,games a estrela encontra-se agora na regiao das
10" Sequenc,a %k, supergigantes vermelhas. Um exemplo da
Principal confirmacdo dessas previsdes tedricas é
10'4_ mostrado na Figura 2, que apresenta o
| .
30 1'0 é 3 Diagrama H-R de um aglomerado globular.
3
-+—T (x10" K)

Figura 2. Diagrama H-R para o aglomerado globular M3,
onde aparecem estrelas da seqiiéncia principal, dos ramos
das sub-gigantes e das gigantes vermelhas, do ramo
horizontal e finalmente das supergigantes vermelhas.
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Nebulosas Planetarias e Anas Brancas

O nucleo da supergigante vermelha ndo é quente o suficiente (T < 6x10° K) para
continuar o processo de fusdo nuclear e transformar o carbono em elementos mais
pesados. Desta forma, na auséncia de pressao térmica, ele continua a diminuir de
tamanho, sob o efeito da forga gravitacional. Quando a densidade chega a
aproximadamente 10" Kg m™, os elétrons ficam novamente tao préximos entre si, que o
gas nao pode mais ser comprimido (degenerescéncia da matéria). A contragdo do nucleo
estelar é interrompida, a temperatura se estabiliza e a energia é produzida apenas nas
camadas mais externas, onde ainda ocorre a queima de H e He.

Com o aumento de radiagao e a contribuigdo de energia produzida pela recombinagao
de elétrons com os nucleos atémicos, o envoltorio estelar se torna instavel e é ejetado a
uma velocidade de algumas dezenas de

tipo espectral km/s. A estrela agora tornou-se um
O B A F G K M - (e
4 objeto dividido em duas componentes.
10 F ~ f -‘__T———_.__‘e/Supergigarﬁes , .
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. a ,
102 = \Elmdad/- - quente e de alta densidade, restando
> B Ramo / ~ 100 R
3 ozt~ o | nele apenas algumas camadas
2 externas onde ocorre a queima de He.
© P
e ! “10Rg A outra componente €& composta do
2 material ejetado, mais frio e difuso, que
-2 : A
%10 r ~1r,| | se localiza a uma certa distancia do
; nucleo central. Esse objeto, localizado
10 g”és -~ no ponto (f) do Diagrama H-R da
rancas 0,1 Ro ) ki )
h Figura 3 é denominado Nebulosa
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Figura 3. A passagem de uma estrela supergigante vermelha (e) para
a fase de nebulosa planetdria (f) e depois para and branca (g),
indicando sua trajetdria evolutiva no Diagrama H-R.

Com o passar do tempo, a nebulosa planetaria continua se expandindo, tornando-se
cada vez mais difusa e fria, a0 mesmo tempo que enriquece o meio interestelar com He e C
que foram dragados do interior, por movimentos de convecc¢ao, durante os ultimos anos de
sua existéncia.

A remanescente estelar no centro da nebulosa planetaria € composta principalmente
de carbono, e continua visivel gragas a sua alta temperatura, mas com pouco brilho por ser
muito pequena. Essa estrela restante € muito quente e densa; tem aproximadamente o
tamanho da Terra e uma massa de cerca de 0,5 M®, recebendo o nome de Ana Branca.
Sua posigao no Diagrama H-R ¢é indicada por (g) na Figura 3.
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Il - Estrelas mais Massivas que o Sol

Todas as estrelas deixam a sequéncia principal quando o hidrogénio do nucleo estelar
se extingle. Desta forma, todas elas seguem inicialmente para a regido das gigantes
vermelhas, apesar de passarem por caminhos diferentes no Diagrama H-R. Um exemplo
pode ser visto na Figura 4, onde s&do comparadas as trajetérias evolutivas de estrelas de 1
M, ,4 M, e 15 M. Quanto maior a massa da estrela, menor sera sua densidade interna
quando a temperatura de queima de He for atingida, sendo assim, a contribuicdo da
pressdo de elétrons degenerados sera menor. Isso resulta em condigcbes mais estaveis
para o nucleo estelar durante a producao do C. Nessa fase ndo ocorrem eventos explosivos
como o flash do He, nem mudancas bruscas na trajetoria evolutiva, como € indicado para a
estrela de 4 M, por exemplo.

tipo espectral
O B A F G K M Em estrelas com massa acima de 8
\ S . M, a temperatura interna chega a atingir
L He ~ " , . .
10 1% 0 os niveis necessarios para a queima do C
Me c ~ Ignigao . ,
5 do He em elementos mais pesados. O nucleo
~ ~ - !
%10 - 100 Re estelar se desenvolve tdo rapidamente,
= | ~ .~
o que a estrela ndo chega na regidao das
T o . e
Sl = 10Rg gigantes vermelhas antes que se inicie a
7 . -
o 3 queima de He. Ela passa pelas varias
E 10°} ~1Re etapas de fusdo nuclear sem passar por
- | . ~ e
I ,
drasticas alteragdes, como é mostrado na
- o . Vs . .
10t 0.1Rg trajetoria da estrela de 15 M na Figura 4.
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Figura 4. Trajetdrias evolutivas de trés estrelas de diferentes
massas. Ao contrdrio de estrelas semelhantes ao Sol, as estrelas de
maior massa seguem caminhos horizontais no Diagrama H-R,
indicando uma evolucdo sem mudangas abruptas.

Quanto mais se aprofunda nas camadas internas de uma estrela massiva, maiores
temperaturas sado atingidas e diferentes processos de fusao nuclear podem ocorrer. Na
periferia mais fria do nucleo estelar ocorre a queima do H, na camada subsequente ocorre
a queima de He, em seguida vem a camada de fusédo do C. E assim por diante, de camada
em camada vao se processando os elementos mais pesados como oxigénio, nednio,
magnésio, silicio e o ferro, o qual compde a parte mais interna do nucleo estelar.

A cada periodo entre equilibrio e instabilidade, a temperatura central aumenta, as
reagcdes nucleares se aceleram e a energia gerada sustenta a estrela contra um colapso. A
duragcdao desses eventos se torna cada vez mais curta. Um exemplo de valores
aproximados pode ser dado para uma estrela de 20 M : a queima de H se da durante 107
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anos, He durante 10° anos, C por 10% anos, O por 1 ano, Si por 1 semana, enquanto que o
nucleo estelar formado de Fe se desenvolve em menos de 1 dia.

O atomo de ferro é tdo compacto, que sua fusdo para gerar elementos mais pesados
nao gera energia. Com o fim definitivo da producdo de energia na regido mais central da
estrela, mesmo estando a altas temperaturas, a pressdo nao é suficiente para sustentar a
enorme forga gravitacional causando uma implosdo estelar. Com isso a temperatura
aumenta para 10° K, o suficiente para gerar fétons energéticos, capazes de quebrar os
atomos de ferro em elementos mais leves, e dividir tais elementos até que restem somente
prétons e néutrons, num processo chamado féto-desintegracdo. Altas energias sao
requeridas para que esse processo venha a ocorrer. Conforme a energia é absorvida pela
fotodesintegragédo, o nucleo estelar se resfria, diminuindo ainda mais a pressao, o que
acarreta em um colapso mais acelerado.

Com o aumento da densidade, protons e elétrons sdo combinados de forma a produzir
mais néutrons, até chegar a densidades da ordem de 10" kg m™. Nesse ponto os néutrons
passam a ser comprimidos entre si, causando agora a degenerescéncia de néutrons,
semelhante ao processo que ocorreu com o0s elétrons nas anas brancas. A pressao
causada pelos néutrons degenerados é capaz de reduzir o colapso gravitacional do nucleo
estelar. No entanto a densidade pode chegar a niveis muito altos (~1018 kg m'3) antes que o
nucleo estelar possa voltar a expandir e o equilibrio ndo é alcangado.

Explosao de Supernova

Da mesma forma que uma bola ao ser jogada em alta velocidade contra um muro, é
comprimida, para e retorna em rebatida, o nucleo estelar se expande violentamente em
reacido a compressao interrompida. Uma enorme onda de choque através da estrela faz
com que suas camadas externas se desloquem num evento explosivo, levando inclusive

ferro do ndcleo interno para o meio
interestelar.
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SR ‘\T|p° I conhecido como explosao de supernova.
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Figura 5. Curvas de luz de supernovas de Tipo I, cujo declinio é mais
rdpido, e da supernova de Tipo II, que leva um tempo maior para perder
seu brilho.
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Como vimos anteriormente, o colapso de uma ané branca pode ser impedido quando
a pressao de elétrons degenerados torna-se importante. No entanto, se a massa da ana
branca for maior que 1,4 M_, a pressao de elétrons nao € suficiente para evitar o colapso
gravitacional. Com o aumento repentino da temperatura, inicia-se a fusdo do carbono em
toda ana branca e ela explode, num evento de semelhante violéncia como ocorre na morte
de uma estrela muito massiva, mas por motivos diferentes.

A detonagdo de uma ana branca de carbono se configura na supernova do tipo |, uma
descendente de estrela de baixa massa. No caso do colapso seguido de imediata e violenta
re-expansao, no fim de vida de uma estrela de massa muito alta, temos a supernova de tipo
Il. As diferengas nas curvas de luz desses dois tipos de supernovas sdo mostradas na
Figura 5.

Estrelas de Néutrons

No caso da supernova de tipo |, nada resta da estrela original apés a exploséo. Por
outro lado, nas de tipo Il a explosdo ndo chega a destruir a estrela original, mas deixa um
pequeno e compacto remanescente em seu centro. Vimos que, antes de acontecer a
explosdo, os elétrons foram combinados aos prétons formando néutrons e neutrinos. Os
neutrinos escaparam acelerando a propagagao da onda de choque, que detonou o
processo explosivo. A onda de choque nao se inicia exatamente no centro da estrela,
deixando intacta a parte mais interna do nucleo estelar, que é composto basicamente de
néutrons, e portanto esse remanescente recebe o nome de estrela de néutrons. Seu
tamanho é muito pequeno (cerca de 20 km) e sua densidade € da ordem de 10" a 10™®
kg/m®, cerca de bilhdes de vezes mais densa que uma ani branca.

Uma das caracteristicas basicas das estrelas de néutrons é sua alta velocidade de
rotacdo, com periodos medidos em fragdes de segundo, resultante da conservagao de
momento angular. Outra caracteristica importante € o forte campo magnético, criado pela
compressao das linhas de campo, durante o processo de contragdo. A combinacdo dessas
duas propriedades oferecem meios que tornam possivel a deteccdo e o estudo desses
objetos.

Pulsares

A primeira deteccdo de uma estrela de néutrons foi feita em 1967 pela estudante
Jocelyn Bell, que observou a emissao radio de um objeto que pulsava a uma frequéncia
muito bem determinada e praticamente invariavel. O objeto recebeu o0 nome de Pulsar, cujo
modelo mais aceito atualmente o descreve como sendo uma compacta estrela de néutrons,
com eixo de rotacdo nao coincidente com o feixe de radiacéo, o que faz com que flashes de
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radiagdo sejam observados periodicamente. Um esquema mostrando as caracteristicas dos
pulsares € mostrado na Figura 6, onde sao indicadas as regides bipolares de emisséo de
radiacao (hot spots), geradas pela configuragdo das linhas de campo magnético. Um
estreito feixe de radiagao emerge dos hot spots e se a linha de visada do observador for na
direcado desse feixe, pulsos de radiagao sao detectados a cada rotacao da estrela.

Linhas de Campo
o hMagnético
-

Feixe de
Radiacao

Figura 6. Modelo para uma estrela de néutrons e suas propriedades de pulsar. As particulas carregadas sdo aceleradas
seguindo as linhas de campo magnético. Um feixe de radiag@o radio € formado e emitido na dire¢ao do observador.

Buracos Negros

Da mesma forma que estrelas de baixa massa podem se tornar densas anas brancas,
e que estrelas de massa maior geram as estrelas de néutrons, que séo ainda mais densas,
as estrelas de massas muito mais altas podem gerar objetos extremamente compactos a
altissimas densidades. Assim como em anas brancas com massas superiores a 1,4 M_ a
pressdo de elétrons degenerados néo é suficiente para sustentar o colapso gravitacional,
nas estrelas de néutrons, cuja massa & maior que 3 M_, a presséo de elétrons degenerados
nao pode evitar o colapso.

No fim da vida de uma estrela de massa muito alta, o que resta apds a explosao de
supernova € o nucleo estelar em contracdo continua. Com a diminuicdo do raio, a
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gravidade pode atingir tais niveis, que nem mesmo a luz consegue escapar desse objeto, 0
qual recebe a denominagcdo de buraco negro. Para explicar as condi¢des fisicas nas
vizinhangas de um buraco negro temos que recorrer a teoria geral da relatividade, que
descreve as circunstancias em que as velocidades alcangcam a velocidade da luz em
regides de intensos campos gravitacionais. Pensando em termos da velocidade de escape,
podemos prever que se o raio de um objeto diminuir gradualmete, teremos um aumento na
acao da gravidade, e portanto maiores velocidades serdo necessarias para se escapar da
superficie objeto. Se a velocidade de escape chega a ser maior que 3x10° km/s, nem
mesmo a luz pode ultrapassar esse valor e o objeto fica invisivel.

O raio limite de contragdo do objeto, abaixo do qual a luz ndo pode escapar é
chamado raio de Schwarzschild e é proporcional a massa do objeto. Para uma estrela
como o Sol esse raio € de 3 Km, enquanto que para um nucleo estelar de 3 M_ o raio de
Schwarzschild é de 9 Km. Uma das propriedades dos buracos negros explicada pela teoria
relativistica € que todo corpo massivo causa uma curvatura no espaco a sua volta e todos
0s outros objetos seguem trajetorias curvas na sua vizinhanga. No caso do buraco negro,
essa curvatura seria extrema, levando tudo que estiver asua volta a cair dentro dele.

Evidéncias observacionais de possiveis buracos negros, como Cygnus X-1, por
exemplo, vém dos dados em raios-X desses candidatos, indicando a presenga de gases a
altas temperaturas nas suas vizinhancas. A variabilidade muito rapida na emissao X indica
que o tamanho da regido emissora é muito pequeno (da ordem de 300 Km). Essa regido é
provavelmente formada por um disco de acréscimo, através do qual a matéria vinda de uma
estrela visivel € dragada pela companheira invisivel. A passagem de matéria se da a altas
velocidades e de forma espiralada constituindo uma distribuicido em formato de disco,
conforme ilustrado na concepgéo artistica mostrada na Figura 7.

BURACQO NEGRO

Figura 7. Ilustracdo de um sistema bindrio, constituido de uma estrela grande e visivel, cuja matéria estd sendo dragada
pelo buraco negro.
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Capitulo 13

ESTRELAS VARIAVEIS

Nos dedicaremos esse capitulo ao estudo das estrelas variaveis, estrelas tais que sua
luminosidade varia com o tempo por meio de uma relagdo bem definida, e que se situam
no diagrama Hertzprung-Russel numa regido peculiar chamada “instability strip” ou faixa
de instabilidade. Os tépicos abordados serdo os seguintes:

+ ESTRELAS EM SISTEMAS BINARIOS
A Estdria de Algol
+ ESTRELAS CEFEIDAS, RR LYRAE E AS ESCALAS DE DISTANCIA

Cepheid Variable Star in Galaxy M100 HST-WFPC2

Apiil 23
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ESTRELAS VARIAVEIS

Existem estrelas cujas luminosidades variam com o tempo. Para algumas a
variagdo € erratica, para outras, € mais regular. Apenas uma minoria das estrelas sao
classificadas como variaveis. Mas esta minoria € de grande importadncia para a
Astronomia.

A variabilidade pode ocorrer, por exemplo, devido ao fato da estrela pertencer a
um sistema binario e ser ocultada por sua companheira quando as duas estrelas se
alinham ao longo da linha de visada do observador. Estas sdo chamadas de variaveis
geométricas ou variaveis eclipsantes. Em outros casos a variabilidade ndo tem nada que
ver com ocultacdo. E ao contrario, uma propriedade intrinseca dos objetos. A estas
chamamos de variaveis intrinsecas. A variabilidade € usualmente observada no 6ptico ou
regiao do infravermelho.

ESTRELAS EM SISTEMAS BINARIOS

Este assunto ja foi estudado por vocés anteriormente. Aqui vamos simplesmente
apresentar um bom quebra-cabeca astronémico.

O sistema de Algol (ou beta Persei) € um sistema binario eclipsante com um
periodo de aproximadamente 3 dias. A componente A € uma estrela da sequéncia
principal, de tipo B8, com 3,7 massas solares. A componente B do sistema binario € uma
subgigante de tipo espectral G5, com 0,8 massas solares.

O que esta errado com este sistema? A estrela de menor massa deveria evoluir
mais lentamente do que a estrela de massa maior!! Como pode este sistema ter
comportamento exatamente contrario? A solugao esta ligada aérbita de curto periodo da
binaria.

A Estéria de Algol

Era uma vez duas estrelas que viviam muito préximas uma da outra, A de 1,2
massas solares e B de 3 massas solares. Existia um ponto entre elas onde a forga
gravitacional de A era igual a de B. Este ponto é o “ponto de Lagrange” (vamos chama-lo
de L1).

Quando a estrela B comegou a ascender o ramo das gigantes vermelhas, o seu
envelope atingiu L1, comecando entdo uma transferéncia de massa da estrela B para a
estrela A. Este tipo de sistema é chamado de binaria com transferéncia de massa. Em
alguns casos a estrela B pode transferir tanta massa para a estrela A que esta se torna a
mais massiva das duas. Este € o caso de Algol.
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Agora pensemos em um outro caso, por exemplo, suponha que a estrela B seja
uma ana branca de hélio e a estrela A esteja na sequéncia principal. Quando a estrela A
comecga sua evolugdo ao ramo das gigantes vermelhas ela ejeta massa para a superficie
da ana branca. A medida que a massa se acumula na superficie quente da ana branca, a
radiagao fica confinada, o que faz com que a temperatura T da estrela aumente e chegue

Star1  Rotation of binary system

Massive main-seq
/  star (blue giant)

~~____-~" Roche lobes
(a) Detached binary

Red giant
s
s Roche lobe
N LT
3

\, Antermediate-mass
N,

a T ~ 10" K. Comeca entdo a fusdo do hidrogénio
em hélio e ha um “flare”, com a luminosidade do
sistema aumentando muito de uma s6 vez. Se o
aumento em L é de aproximadamente 10 vezes
chamamos o sistema de uma Nova ana. Se o
aumento é de cerca de 10000 vezes chamamos o
sistema de uma Nova classica. Por causa da fuséo
que ocorre na superficie da ana branca, ha ejecao
de material com uma velocidade de ~ 2000 km/s.

Y/ main-s ce stak

X A

N !
E N\
\

Algumas vezes a ejegcdao de matéria comega de
novo, depois de algum tempo, levando aformacgéao
de uma “Nova recorrente”. Todos os anos ha cerca
de 10 a 20 novas brilhantes na nossa Galaxia.

R
{b) Rapid mass transter

Low-mass red subgiant

e

Figura 1 — Esquema de vdrios tipos de sistemas
bindrios com transferéncia de massa

(Chaisson & McMillan, Astronomy, fig.12.14,
p-347).

(c) Slow mass transfer

ESTRELAS CEFEIDAS, RR LYRAES
E AS ESCALAS DE DISTANCIAS

Uma classe de variaveis intrinsecas especialmente importante é a das estrelas
pulsantes (estas n&do tém nada que ver com os pulsares), que tém propriedades que
variam ciclicamente. Estrelas pulsantes sdo estrelas normais que experimentam um
periodo de suas vidas em uma fase de instabilidade. Existe no diagrama HR uma faixa
chamada de “instability strip”. Quando a temperatura e luminosidade de uma estrela a
colocam nesta faixa do diagrama, a estrela se torna internamente instavel e tanto sua
temperatura quanto raio comegam a variar de uma maneira regular. Quando a estrela
evolui para uma localizagdo no diagrama HR fora do “instability strip”, ela para de pulsar.
As posigdes dos varios tipos de estrelas variaveis no diagrama HR é mostrada na Figura
1.
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Dois tipos de estrelas pulsantes, que foram muito importantes na determinacéo da
dimenséo da nossa Galaxia e distadncia aos nossos vizinhos galacticos, sdo as variaveis
RR Lyraes e Cefeidas. Estas variaveis podem ser reconhecidas pela forma caracteristica
de suas curvas de luz (Figura 2). O periodo de pulsagédo das variaveis RR Lyraes varia
entre 0.5 e 1 dia. Ja as Cefeidas pulsam com periodos de 1 a 100 dias.

Seguindo uma pratica ja antiga na [ 2
astronomia, os nomes das variaveis RR F
Lyraes e Cefeidas correspondem aos 10,000 |-~ & Cepheid
nomes das primeiras estrelas \ﬁ v\gzaues
i

descobertas de cada classe (RR na RR Lyra \\
constelagdo de Lyrae e a estrela Delta | |Z 100 C“..::S{\vanaues 100Fg
Cephei, a quarta estrela mais brilhante ; \
da constelagdo de Cepheus. Quando | | &, 1 T Em\ \f
uma variavel Cefeida ou RR Lyrae pulsa, | | . S “)3}\ o

. : =] o
a superficie da estrela oscila como uma | | £ i "\2* .
mola. Consequentemente, o gas dentro § 001 o i 1Fg
das estrelas se esquenta e se esfria T
alternadamente. A curva de luz da 0001 \H.IPG
estrela é entdo o resultado destas - L L L

X 30,000 10,000 6000 3000

mudancas, que acarretam tambem Swface temperature (K)
mudancas tanto no. tlamanho quanto na B A D & &
temperatura superficial da estrela. No Spectral classification
entanto, se a estrela ndo tivesse um §

mecanismo para sempre impulsionar a ] _ o
Figura 2 — Localizac¢do das estrelas varidveis RR Lyrae e

OSC"aQéO’ esta se amorteceria com o Cefeidas no diagrama HR (Chaisson & McMillan,
tempo (como uma bola que bate no solo  4stronomy, fig. 14.5 p. 396) .

primeiro com forca e depois vai

repicando com menos intensidade até parar). O mecanismo de oscilagao foi explicado em
1941 por A. Eddington. O processo € como uma valvula que envolve a ionizagao e
recombinacao periddica do gas nas camadas mais externas da estrela.

De acordo com esta teoria, a estrela é mais opaca (deixa passar menos luz)
quando comprimida ou quando em seu minimo de expansao (quando esta tem o menor
raio). Quando a estrela € comprimida, o calor preso empurra a superficie da estrela para
fora até o ponto onde esta ndo é mais suportada pela pressao de radiacdo. Neste
momento a superficie volta a cair, pela forca da gravidade, para dentro da estrela e se
completa um ciclo de pulsagao para se iniciar o proximo.

A importancia maior das estrelas Cefeidas e RR Lyraes esta em seu uso para a
determinagao de distancias galacticas e extragalacticas. Uma vez medida a luminosidade
aparente de uma Cefeida, podemos determinar sua luminosidade intrinseca, que nos
permi-tira, por sua vez, determinar sua distancia pela formula m — M = 5 — 5 log d. Mas
como podemos determinar a luminosidade intrinseca de uma estrela RR Lyrae ou
Cefeida? Para as estrelas RR Lyrae, isto € muito simples. Basicamente todas as estrelas
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RR Lyrae ja observadas tém aproximadamente a mesma luminosidade, de ~ 100 vezes a
luminosidade solar ou M, ~ 0.6. Portanto, se detectamos uma estrela do tipo RR Lyrae,
imediatamente sabemos qual é sua luminosidade intrinseca.

Para as Cefeidas a situacdo € um pouco mais complicada. A luminosidade
intrinseca da Cefeida ndo € uUnica mas, sim, depende de seu periodo de pulsagao.
Henrietta Leavitt, da Universidade de Harvard, em 1908, descobriu a relacdo entre o
periodo e a luminosidade das Cefeidas.

(a) (k)

b

Periodo ;
o 15 —i : 5 Periodo
£ l‘l I'.' |',‘ i'|I I\ ¥ — h—.i
= 1.0F BRI ]1 \ I| LoIR ] = 1.5 ~ 1 -
(un] 05 —- - —_} -} ) ) o 1O v:‘,-l / J ‘

S ME W B Rk s DEFSES o e o P g i
0.5 1.0 2.0 3.0 1 3 G 9
Tempo (dias) Tempo (dias)

Figura 3 — Curvas de luz para (a) varidvel RR Lyrae, (b) Cefeida; (c) superposi¢cdo de imagens mostrando variagdo
no brilho de varidvel Cefeida (Chaisson & McMillan, Astronomy, fig. 14.4, p. 396).

Cefeidas que variam

rapidamente (ou seja, tém um
periodo de pulsacao curto) tém .
luminosidades mais baixas. Ja @ 10000 - I
, ~ < 5

as de periodo longo sao as = 9o \

: : . 3 - ;
mais luminosas (Figura 3). g 1000 sow Cepheids
Esta relagdo foi chamada de £ .
Relagao Periodo- g 10 _Q

.Q : . E
Luminosidade, muito usada 3 RR Lyrae
para a determinacdo de b I [ | l
distancias de galaxias 06 1+ 235 10 20 & 10
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proximas, nas quais variaveis

Cefeidas foram identificadas.  Figura 4 — Relagiio perfodo — luminosidade para varidveis Cefeidas e RR

Uma simples medida da Lyrae (Chaisson & McMillan, Astronomy, fig. 14.6, p. 397).

magnitude aparente e do

periodo de pulsagcdo de uma Cefeida e consequentemente de sua luminosidade através
da relagao periodo-luminosidade imediatamente nos da a medida da distancia.

O uso das RR Lyraes como indicadores de distancia € mais restrito do que as Cefeidas
visto que as Cefeidas tém magnitudes médias intrinsecas de M, = 0 a -5, sendo portanto
muito mais brilhantes que as RR Lyraes (M, ~ 0.6), podendo portanto serem identificadas
em distancias maiores.
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Capitulo 14

O MEIO INTERESTELAR

Nos dedicaremos esse capitulo ao estudo do meio entre as estrelas ou meio
interestelar, usualmente rico em gas, poeira e outros materiais, sendo um local prolifico
para o nascimento de novas estrelas. Os topicos abordados serdo os seguintes:

« PROPRIEDADES GERAIS DO GAS E POEIRA INTERESTELARES
Temperatura do Meio Interestelar
Densidade do Meio Interestelar
Composigao Quimica do Gas e Poeira Interestelares
* NUVENS INTERESTELARES
Nebulosas de Emiss&o

Nebulosas de Poeira

Nuvens Moleculares
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O MEIO INTERESTELAR

A importancia do meio interestelar (meio entre as estrelas) reside na observagao de que &
nele onde nascem as estrelas e € para ele que retornam todos os elementos quimicos
reprocessados pelas estrelas em evolucdo. A quantidade de matéria presente no meio
interestelar € da mesma ordem de grandeza daquela contida nas estrelas. Os principais
integrantes do meio interestelar sdo o gas e a poeira, que aparecem misturados em todo
0 espaco interestelar.

PROPRIEDADES GERAIS DO GAS E POEIRA
INTERESTELARES

O gas interestelar é constituido principalmente de atomos individuais e moléculas
pequenas. Regides contendo gas séo transparentes a quase todos os tipos de radiagéo
eletromagnética. Com exceg¢ado das numerosas linhas estreitas de absor¢ao atdbmica e
molecular, o gas n&o bloqueia radiagao.

A poeira interestelar ¢é de
composicdo mais complexa. Ela consiste
de aglomerados de atomos e moléculas
— semelhantes a poeira de giz, de
fumaca ou névoa. A luz das estrelas
distantes ndo pode penetrar as
acumulagdes densas de poeira
interestelar, assim como o farol de um
carro ndo penetra uma neblina densa. O
didmetro tipico de uma particula de
poeira é de 107 m, comparavel em
tamanho ao comprimento de onda da luz
visivel.

Temos duas regras bem uteis que
nos ajudam a lembrar algumas das

propriedades do meio interestelar: _ 3
Figura 1 — Nebulosa de reflexdo NGC1999, constelagdo de

. . Orion (NASA and The Hubble Heritage Team,).
1. Um feixe de luz pode ser absorvido

ou espalhado somente por particulas
com um diametro proximo ou maior que o comprimento de onda da radiagcao
incidente, e

2. O obscurecimento (absorgdo ou espalhamento) produzido pelas particulas aumenta
com a diminuicdo do comprimento de onda da radiacao.
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Consequentemente, regides de poeira interestelar (cujas particulas tém diametro
de ~ 107 m) s&o transparentes aos comprimentos de ondas de radio ou infravermelho,
por exemplo (A's >> 10'7m), mas sao completamente opacos aos comprimentos de onda
de ultravioleta e raios X (A's << 10" m curtos).

Devido a opacidade do meio interestelar aumentar com o decréscimo do
comprimento de onda, a luz vinda de estrelas distantes “perde” preferencialmente seus
comprimentos de onda mais curtos (azuis). Assim, além de ter a luminosidade diminuida
como um todo, estrelas também tendem a parecer mais vermelhas do que realmente s&o.
Este efeito, denominado avermelhamento, é similar ao processo que produz o pér do Sol
avermelhado na Terra.

A poeira interestelar pode modificar a
magnitude aparente e a cor de uma estrela,
mas as linhas de absorgdo do espectro
original da estrela ndo s&o modificadas,
possibilitando aos astrobnomos identificarem
seu tipo espectral. Com o tipo espectral, e
assumindo que a estrela esteja na
seqUéncia principal, pode-se determinar a
verdadeira luminosidade e cor da estrela.

Desta maneira pode-se medir o quanto a
luz original da estrela foi modificada
(absorgéo geral e por cor) devido ao meio
interestelar. Repetindo estas medidas em
diferentes dire¢cdes para muitas estrelas, os
astrbnomos puderam fazer um mapa da
Figura 2 — Nebulosa planetdria NGC 6369 (Howard distribuicdo e propriedades do meio
Bond / STScl, and NASA). interestelar nas vizinhangas do Sol.

Temperatura do Meio Interestelar

A temperatura do meio interestelar varia desde uns poucos kelvin até alguns
milhares de kelvin, dependendo da proximidade da estrela ou outro tipo qualquer de fonte
de radiagcdo. Podemos dizer que a temperatura média tipica de uma regidao escura do
meio interestelar € ~ 100 K. Compare este valor com a temperatura de 273 K, ponto em
que a agua congela e 0 K, ponto em que os movimentos moleculares e atdmicos cessam.
A conclusao é que o espaco interestelar € muito frio.
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Densidade do Meio Interestelar

Gas e poeira sao encontrados em todo o meio interestelar. Nao ha nenhuma parte
da galaxia que nao tenha matéria. No entanto, a densidade do meio interestelar é
extremamente baixa. O gas tem uma densidade média de 10° atomos por m?, apenas 1
atomo por cm®. A poeira interestelar € mais rarefeita ainda, em média ha apenas uma
particula de poeira para cada trilhdo de atomos. O espaco entre as estrelas é populado
por material tdo fino que se juntassemos todo o gas e poeira do meio interestelar contido
em uma esfera do tamanho da Terra, teriamos um material que caberia dentro de alguns
dedais.

Como um meio tdo fino e tdo esparso pode bloquear a luz das estrelas tao
efetivamente? A chave do paradoxo € a extensdo, a vastissima extensdo do meio
interestelar. A distancia tipica entre as estrelas (~ 1 pc na vizinhanga solar) € muito, muito
maior que o tamanho tipico de uma estrela ( ~ 107 pc).

Composicao Quimica do Gas e Poeira Interestelares

A composigdo do gas interestelar €& conhecida através de estudos
espectroscopicos das linhas de absorgao interestelar, formadas quando a luz vinda de
uma estrela distante interage com o gas ao longo da linha de visada. O gas absorve parte
da radiagao estelar de uma maneira que depende de sua temperatura, densidade e
abundancia elementar. Logo, as linhas de absorgédo produzidas contém informagéo sobre
0 meio interestelar escuro, da mesma maneira que as linhas de absorgéo estelar revelam
as propriedades das estrelas. Os astrobnomos podem facilmente distinguir quais séo as
linhas da estrela (mais largas) e quais s&o as produzidas pela absorgéo interestelar
devido ao gas frio e de baixa densidade (linhas mais finas). As estrelas tém um espectro
de corpo negro com linhas de absorgdo. As nebulosas tém as linhas de emisséo
caracteristicas do gas.

A constituicdo do gas é parecida com a
constituicdo das estrelas: aproximadamente
90% é hidrogénio atébmico ou molecular, 9%
hélio e 1% de elementos mais pesados. A
abundancia de varios elementos pesados como
o carbono, oxigénio, silicio, magnésio, ferro, &
muito mais baixa no meio interestelar do que no
sistema solar e nas estrelas. A explicacdo mais
provavel é que estes elementos foram usados
para formar a poeira interestelar. Em contraste
com o gas interestelar, a composi¢cao da poeira
interestelar ndo é bem conhecida. Ha
evidéncias de observacgdes no infravermelho
de que a poeira € constituida de silicatos,

Figura 3 — Estrela Eta-Carinae e a ejecdo de matéria para
o meio interestelar (J. Morse/ University of California,

K. Davidson/ University of Minnessota, and NASA).
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carbono e ferro, alguns dos elementos que sdo sub-abundantes no gas, dando suporte a
teoria de que a poeira interestelar formou-se a partir de gas interestelar. A poeira
provavelmente também contém “gelo sujo”, uma mistura congelada de agua contaminada
com alguns tracos de aménia, metano e outros componentes. A composi¢gao € muito
parecida com a da cauda dos cometas do nosso sistema solar.

NUVENS INTERESTELARES: NEBULOSAS DE EMISSAO,

DE POEIRA E NUVENS MOLECULARES

O gas e a poeira interestelares podem se aglomerar em nuvens ou nebulosas.

Nebulosas sdo nuvens de gas e poeira interestelares. Se ha um obscurecimento da luz
vinda de estrelas que estdo atras de uma nuvem chamamos esta nuvem de nebulosa de
poeira. Por outro lado, se ha algum (s) objeto (s), por exemplo um grupo de estrelas
jovens que faz com que a nuvem brilhe, a chamamos de uma nebulosa de emisséo.

Nebulosas de Emissao

Figura 4 — Nebulosa de emissdo de Orion, regido HII

(C.R.O. Dell and S.K. Wong / Rice University, and NASA).

As nebulosas de emissao estao
entre 0os objetos astrondmicos mais
espetaculares do Universo. Estas
nebulosas sdo regides de gas que
emitem radiagcdo e brilham no céu.
Elas contém pelo menos uma estrela
O ou B recém-formada que produz
radiagdo UV. A radiagcdo UV ioniza o
gas nas regides proximas aestrela. A
medida que os elétrons se
recombinam com o0s nucleos, emitem
radiacao visivel, fazendo com que a
nuvem brilhe.

Ao contrario de estrelas, o
tamanho das nebulosas pode ser
medido por geometria simples, pois

estas tém tamanhos grandes.

A observacdo espectroscopica

das nebulosas permite o estudo das

propriedades do gas interestelar. As linhas do espectro O6ptico correspondentes a

nebulosa superpdem-se ao espectro da estrela.
A largura das linhas do espectro da nebulosa nos da informacdo sobre a

temperatura da nebulosa, que é de aproximadamente 8000 K ao redor da estrela.
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Nebulosas de Poeira (ou Nuvens de Poeira)

As nebulosas de emissao representam uma componente pequena do espaco
interestelar. A maior parte do espago, mais que 99% deste, sdo simplesmente regides
sem estrelas, regides escuras.

Dentro das regioes
interestelares escuras encon-
tram-se as nuvens de poeira,
nuvens que sao mais frias e
muito mais densas (103 a 10°
vezes mais) que as regioes
vizinhas. Nestas regides, até
cerca de 1000 atomos/cm® s&o
encontrados (similar a densidade
do melhor vacuo em laboratorio
na Terra).

A maioria das nuvens de
poeira tem um tamanho maior do
gqgue O nosso sistema solar.
Apesar de sua denominacgao,
estas nuvens sao constituidas
principalmente de gas, como o

Figura 5 — Nebulosa Trifide M20, na constelacdo de Sagitdrio, um
L bergério de estrelas a 9000 anos-luz de distincia, exemplo de
resto do meio interestelar. NO  nuvem de poeira e gds (J. Hester / Arizona State University., e

entanto, a absorcdo da luz se da NS4

devido a poeira que estas

conttm. A maioria das nuvens de poeira tem formas irregulares. Elas emitem
principalmente em comprimentos de onda do infravermelho. As nuvens de poeira
preenchem nao mais que 2 a 3% do volume total do espaco interestelar.

Como se observam nuvens de poeira e nebulosas de emissao?

Uma maneira, como ja explicado anteriormente, € através de espectroscopia
optica, quando ha uma fonte estelar ionizante. Este nem sempre é o caso. Outra maneira
€ através da emissédo de radio do gas de hidrogénio neutro na linha de 21 cm. Este
método é muito util e permite estudar as propriedades de todas as nebulosas de poeira e
de gas e as propriedades do meio interestelar.

O atomo de hidrogénio tem um elétron que 6rbita um nucleo contendo um préton.
Além do movimento orbital ao redor do préton, o elétron tem movimento rotacional, ao
redor de seu préprio eixo (“spin”). O proton também tem, assim como o elétron, um
movimento rotacional em volta de seu eixo. Existem somente duas configuragbes para o
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atomo de hidrogénio no estado “ground” ou fundamental. O elétron e o proton podem
rodar com “spins” paralelos ou anti-paralelos.
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Figura 6 — Processo de emissdo de féton por um elétron orbitando ao
redor do nicleo de um atomo de hidrogénio (a); grafico intensidade x “~ Freguency
freqiiéncia, mostrando a freqii€éncia na qual o féton do processo (b) é . 1.4 GHz

emitido (Chaisson & McMillan, Astronomy, fig. 11.10 e 11.11, p.316). [(Wavelength = 21 cm)

(b)

Como toda matéria no Universo, o gas interestelar tende a ficar no estado de
menor energia. Um atomo de hidrogénio levemente excitado, com o elétron e o préton
girando na mesma direcédo, pode decair para o estado de menor energia quando o “spin”
do elétron muda espontaneamente de direcdo. Esta transicdo libera um féton com
energia igual a diferenca entre os dois niveis, uma energia que é muito pequena e
portanto corresponde a um comprimento de onda longo, de 21 cm, que chega até nés
como radiagao de radio (A = 21 cm).

Esta transicdo, que da origem a linha de 21 cm, é importantissima no estudo das
regides do meio interestelar que possuem gas hidrogénio em forma atédmica (a maior
parte do meio interestelar). Mesmo em nuvens escuras de poeira a radiagado de radio
pode facilmente atravessar as regides de poeira e chegar até o observador.

Se todos os atomos eventualmente tendem a decair para o nivel de mais baixa
energia, € necessario um mecanismo de excitagdo para que a transi¢cao continue
acontecendo. Este mecanismo natural de fato existe: a diferenga de energia entre os dois
estados de “spin” paralelo e anti-paralelo € comparavel a energia de um atomo (para T ~
100 K) e portanto as colisbes atbmicas sao energéticas o bastante para elevar o elétron a
configuracdo de mais alta energia.
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Nuvens Moleculares

As nuvens moleculares sdao compostas predominantemente de moléculas. Estas
sdo muito maiores que as nebulosas de emissado e tém uma densidade que chega a
atingir 10" particulas por m?>.

Moléculas emitem radiagcdo quando elas mudam de um estado rotacional a outro. A
diferenca de energia entre os estados rotacionais € geralmente pequena e é emitida em
forma de ondas de radio.

As moléculas interestelares vao desde as mais simples moléculas diatdbmicas
como CO, CN e OH, até complexas estruturas como CH3; CH, CN. Estas moléculas séo
importantes porque nos permitem investigar as nuvens moleculares.

As moléculas no Meio Interestelar estdo sempre associadas a poeira. Por que?

A poeira pode agir como “protetora” das moléculas contra a radiagédo de alta
frequéncia que poderia destrui-las. A poeira pode também agir como um catalisador que
ajuda a formar moléculas. Os graos de poeira propiciam um local onde os atomos podem
reagir e um meio para dissipagado de qualquer calor associado a reagdo, que de outra
forma poderia destruir também as moléculas recém formadas.

Como observar nuvens moleculares?

Aqui temos um problema. O
conteudo principal destas nuvens é o
hidrogénio molecular, H;, mas esta
molécula ndo emite e nem absorve
radiagdo radio. Ela sé emite radiacéo
ultravioleta de comprimento de onda
curto. Nao podemos, entdo, usar o H;
para estudar a estrutura da nuvem.

E a linha de 21 cm? Esta so6 é
possivel medir quando o hidrogénio
esta em sua forma atbmica e nao
molecular.

Temos entdo que usar outras
moléculas para estudar os interiores
das nuvens moleculares. Moléculas
como as do monoxido de carbono

Figura 7 — Nebulosa na constelagio de Carinae, exemplo de  (CQO), do acido cianidrico HCN, da
nuvem escura associada a regido de formacdo de estrelas aménia NHs;, da égua H,O, do

(David Malin / Anglo Australian Observatory — Royal i . .
Observatory, Edinburgh). formaldeido H, CO e muitas outras sao

usadas.
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Estas sdo de um milhdo a um bilhdo de vezes menos abundantes que as do Hy,
mas sdo importantes para tracar a estrutura e propriedades fisicas da nuvem molecular.
O estudo das nuvens moleculares através da deteccao destas moléculas, nos permite
obter os seguintes resultados:

- nuvens moleculares nunca estio isoladas;

- estas formam complexos de até 50 pc de extensao;

- elas contém suficiente gas para formar milhdes de estrelas como o Sol;
- existem aproximadamente 1000 destes complexos em nossa Galaxia.

Como se formam as estrelas como o Sol a partir das nuvens moleculares?

A formacdo comeca quando uma parte do Meio Interestelar contendo nuvens de
moléculas, gas frio e poeira comega a colapsar devido a gravidade causada por sua
prépria massa. A nuvem comega a se contrair. Ela se fragmenta e continua contraindo
até que o centro se torne quente o bastante para que a reacido nuclear de queima de
hidrogénio se inicie. Neste ponto a contragao para e a estrela nasce.

Figura 7 — Fragmentacdo de uma nuvem para formacdo de estrelas (Chaisson & McMillan, Astronomy, fig. 11.14,

p.320).
Mas o que determina quando uma nuvem comegara a colapsar?
Se observarmos alguns atomos de uma nuvem veremos que, apesar da baixa

temperatura da nuvem, os atomos ainda tém movimento. O efeito do calor, ou seja, o
movimento randémico dos atomos, € muito maior que o efeito da gravidade.
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Figura 8 — Estagios de formag#o estelar a partir de nuvens estelares (Chaisson & McMillan, Astronomy, fig. 11.16,

.320).

E se temos uma concentragdao de milhbes de atomos? Isto é o bastante para vencer a

gravidade?

NAO. Mesmo um milhdo de atomos ndo sdo capazes de vencer a gravidade e
iniciar um colapso. Sdo necessarios cerca de 10°' atomos para uma nuvem comecar a

colapsar.

Quais sdo os estagios da formagéo estelar?

A “nuvem mae” deve ser uma nuvem interestelar densa, por exemplo, a parte
central de uma nuvem molecular com temperatura T = 10 K, densidade p = 10°

IRAS D4016+2810 RAS 04248+2612

.

Figura 9 — Exemplos de discos de poeira ao redor de estrelas jovens,
indicios de formacao de sistemas planetarios a partir de nuvens de gis e
poeira (D. Padgett / IPAC-Caltech, W. Braudner /IPAC, K. Stapelfeld /

JPL, e NASA).

partl'culas/m3.

Esta nuvem contém
milhares de vezes a massa do
Sol, em forma de gas atbmico
ou molecular (a fragdo de poeira
€ pequena mas importante).

O colapso inicial ocorre
quando a nuvem fica instavel
gravitacionalmente devido a
algum agente externo ou devido
a uma queda de temperatura da
nuvem. Nestes casos a pressao
interna ndo é mais suficiente
para impedir a contragao.

A nuvem comeca a
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colapsar. A nuvem se fragmenta devido ainstabilidade gravitacional. A medida em que se
fragmenta em pedacgos cada vez menores, a taxa de contracdo aumenta.

Os fragmentos que se contraem tém temperatura proxima a da nuvem primordial,
porque toda a energia € irradiada imediatamente. S6 em seu centro, a temperatura
comega a aumentar. Em um dado momento o centro chega a uma temperatura T de
10000K, com densidade da ordem de p = 10 particulas/m®.

Chamamos a nuvem em formacdao de uma protoestrela. Esta protoestrela
desenvolve uma fotosfera. Dentro da fotosfera o material protoestelar € opaco aradiacéo
emitida. A contracdo continua, a densidade e a temperatura aumentam cada vez mais. A
temperatura central chega a 10" K e o hidrogénio comecga a fusdo em hélio. Assim,
podemos dizer que a estrela recém formada chegou asequéncia principal.

Este processo pode produzir poucas estrelas (algumas dezenas) de massa muito
maior que a massa do Sol, ou um aglomerado de estrelas de massa préxima a solar.

Se isto é verdade, porqué o Sol esta isolado?

Provavelmente este sofreu uma colisdo com uma estrela ou nuvem molecular e por
isso escapou de um sistema multiplo, onde deve ter sido formado.

Figura 10 — Nuvens moleculares Aguia M16, na constelacdo
da Aguia (J. Hester e P. Scowen / Arizona State University, e
NASA).
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Capitulo 15

A GALAXIA

Este capitulo sera dedicado ao estudo da nossa Galaxia, a Via Lactea, suas
propriedades e constituintes, bem como os mecanismos postulados para a sua formacao.
Os topicos abordados serdo os seguintes:

« INTRODUCAO: VISAO GERAL DA ESTRUTURA DA GALAXIA
O tamanho e a forma da Galaxia usando contagem de objetos — W. Herschel

O tamanho e a forma da Galaxia através do estudo dos aglomerados globulares — H.
Shapley

A estrutura da nossa Galaxia
Populagdes estelares

* MOVIMENTO ORBITAL

A Galaxia esta em rotacao

¢ A FORMAGAO DA GALAXIA

Estrutura espiral

Persisténcia dos bracos espirais
¢ A MASSA DA NOSSA GALAXIA i

Matéria escura

¢ O CENTRO GALACTICO
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A GALAXIA
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INTRODUGAO ,
VISAO GERAL DA ESTRUTURA DA GALAXIA

A nossa galaxia, a Via Lactea (ou Galaxia), € um conjunto formado por estrelas,
gas e poeira, isolado no espago e mantido por sua propria gravidade.

A Galaxia tem trés partes

principais: um nucleo ou bojo (na Globular clusters

- . . Galactic halo , 4
regiao mais central), um disco e um S . /;
halo. O disco é a parte onde o s, o O, B stars
) o Galactic bulge :
sistema solar esta situado. Estrelas ; Galactic center /
de Populaggo | e nuvens ¢ &

interestelares de gas e poeira
também habitam o disco. O Sol

_ _ Gas and dust
localiza-se um pouco acima do plano Open dluster

central a uma distdncia de
aproximadamente 8 kpc do centro da
Galaxia.

Figura 1 — Esquema da via Léictea com os seus componentes
O nosso Sol esta em uma  (Chaisson & McMillan, Astronomy Today, fig. 14.9, p.399).

posicdo desfavoravel para a

observacdo da estrutura Galactica, pois este faz parte dela. Astrbnomos Opticos que
tentam estudar os bragos espirais para reconstruir a estrutura da Galaxia deparam-se com
a poeira interestelar. Ja os radio-astrbnomos podem observar além da poeira (devido ao
maior comprimento das ondas de radio comparado ao das ondas no 6ptico) e portanto
eles podem detectar a emisséo radio das nuvens de gas que marcam os bragos espirais
da Via Lactea.

O disco galactico pode ser visto a olho nu em uma noite estrelada como uma banda
de luz difusa que divide o céu em dois. Quando olhamos na diregado perpendicular ao
disco galactico vemos relativamente poucas estrelas, mas quando olhamos na diregao do
disco vemos tantas estrelas que a luz destas chega a se fundir formando uma banda de
luz brilhante.
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O tamanho e forma da Galaxia usando contagens de objetos — W.
Herschel

No final do século XVIII, muito antes dos métodos de medidas de distancias terem
sido desenvolvidos, o astrdnomo inglés W. Herschel tentou estimar o tamanho e a forma
da nossa Galaxia simplesmente contando quantas estrelas ele podia ver em diferentes
direcdes no céu. Supondo que todas as estrelas tinham o mesmo brilho, ele concluiu que
a Galaxia era achatada, em forma de disco e que o Sol ocupava o seu centro.

Hoje sabemos que a Galaxia
tem wuma extensdo de Vvarias
dezenas de kiloparsecs e o Sol ndo
esta em seu centro. Como puderam
as primeiras observagdes estarem
tdo erradas? Devido ao fato dos
astrbnomos, até 1930, nao

Figura 2 — A Via Lactea, como proposta por Herschell (Chaisson saberem dos efeitos que a

& McMillan, Astronomy Today, fig. 14.3, p.394). absorcao interestelar da luz (devido

ao gas e a poeira) poderiam causar

nas observagdes oOpticas. Hoje sabemos que o Sol estd em um local onde ha

obscurecimento em quase todas as linhas de visada. Por este motivo Herschel viu
contagens uniformes ao longo do disco e pensou que o Sol estava no centro dele.

Nosso entendimento da forma real da nossa Galaxia e a conclusao de que existem
muitas galaxias iguais a nossa no Universo sé vieram quando indicadores de disténcias
como Cefeidas e RR Lyraes foram descobertos.

O tamanho e forma da Galaxia através do estudo dos aglomerados
globulares — Shapley

Os aglomerados globulares sdo provavelmente os sistemas mais velhos da nossa
Galaxia. Eles estao distribuidos em volta do bojo e do halo Galactico. Através da
identificacdo de RR Lyraes em varios aglomerados globulares e da determinacdo das
distancias até eles, Shapley, no comeco do século, descobriu que os aglomerados
globulares distribuem-se em um volume enorme, aproximadamente esférico, de 30 kpc de
diametro. Ele concluiu, acertadamente, que o Sol ndo esta no centro desta distribuicdo e
sim a 8 kpc dele. O centro da nossa Galaxia pode ser observado na direcdo da
constelacdo de Sagitario. Shapley interpretou a distribuicdo de aglomerados globulares
como um mapa indicador da distribuicdo das estrelas na Via Lactea. Ele mudou
completamente a concepgao que havia na época da morfologia da nossa Galaxia e “tirou”
o Sol do centro do Universo.
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Entretanto ele cometeu o erro de achar que a nossa Galaxia era isolada no
Universo. Foi s6 no final dos anos 20, quando Hubble descobriu Cefeidas na galaxia de
Andrémeda, que outras galaxias foram reconhecidas como tal.

A estrutura da nossa Galaxia

Acredita-se que o disco galactico seja fino, com uma largura de aproximadamente
300 pc, ou seja 1/100 do diametro da Galaxia. O bojo tem uma extensdo de
aproximadamente 6 kpc no plano do disco Galactico e 4 kpc na diregao perpendicular ao
plano. No comprimento de onda Optico a observagcao do bojo € muito afetada por
absorcao interestelar. Outros comprimentos de onda mais longos (infravermelho, radio)

possibilitam um estudo mais completo sobre a estrutura do bojo.

30KDC

Figura 3 - Concep¢do artistica da nossa Via Laictea,
mostrando a estrutura em bragos espirais (Chaisson &
McMillan, Astronomy Today, fig. 14.13, p.403).

Populagoes estelares

As trés componentes da Galaxia, disco, bojo e halo, distinguem—se entre si na
morfologia € em muitas outras propriedades. Por exemplo, o halo ndo contém gas e
poeira enquanto o disco e o bojo contém grandes quantidades dos dois. Tanto a
aparéncia quanto a composigcao sao diferentes para as trés componentes.

Estrelas no bojo e halo sdo mais vermelhas do que as estrelas mais azuladas do
disco. A presenca de estrelas O e B no disco da uma coloragao azul a este devido ao fato
destas estrelas serem muito mais brilhantes do que as anas G, K e M, (apesar das anas
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estarem presentes em maior numero). O disco contém estrelas de Populagédo |,
aglomerados abertos jovens e regides de formacao estelar.

Ja o halo ndo tem gas e poeira e suas estrelas e aglomerados globulares sao parte
de uma populagdo muito mais velha (Populagdo IlI). A formagédo estelar no halo ja
terminou ha pelo menos 10 bilhdes de anos. A populagdo do halo é, entéo,
predominantemente vermelha.

O bojo contém uma densidade alta de gas e, portanto, ha muita formacao de
estrelas ocorrendo nesta parte da Galaxia. Ha também estrelas mais velhas nas regides
mais periféricas do bojo Galactico onde ha pouco gas. O bojo tem portanto propriedades
intermediarias entre o disco e o halo. As estrelas mais velhas do bojo e do halo séo
também as que contém menos metais. Isto estda de acordo com o cenario de
enriquecimento do meio interestelar através da evolugdo de sucessivas geracdes de
estrelas desde o principio do Universo (os aglomerados globulares e estrelas do halo e da
periferia do bojo da Galaxia representam as primeiras geragdes de objetos da Galaxia e
por isso estes possuem menos metais).

MOVIMENTO ORBITAL

Qual € o movimento das estrelas, poeira e gas em nossa Galaxia? O disco da
Galaxia esta em rotacdo em volta do centro Galactico.

Estrelas no halo e bojo ndo tem um movimento tdo ordenado quanto as estrelas do
disco. Elas tém um caminho mais ou menos randémico a percorrer, mas sempre em torno
do centro Galactico.

A galaxia esta em rotagao

Da mesma maneira que o movimento orbital dos planetas evita com que estes
caiam sobre o sol, o movimento das estrelas e nuvens ao redor do centro galactico faz
com que estes figuem em seus devidos lugares. Sem este movimento de rotacéo, a forga
de gravidade mutua entre os corpos ja teria feito com que o Sol e todos os outros objetos
do disco tivessem caido sobre o centro Galactico. O movimento coletivo de estrelas e gas
ao redor do centro de uma galaxia € chamado de rotagao galactica.

Observagdes de radio feitas na linha de 21 cm de hidrogénio nos dao informacdes
importantes sobre a rotacdo da Galaxia. Através de medicdes do desvio de Doppler, os
astronomos podem determinar a velocidade dos objetos na dire¢do radial a nossa linha de
visada. Estas observagdes indicam claramente que a Galaxia ndo gira como um corpo
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sélido mas sim em rotagao diferencial. Isto significa que estrelas a diferentes distancias do
centro Galactico giram com diferentes velocidades.

O Sol logicamente também
§300‘_ esta em movimento de rotacéo,
= sun no disco. Devido a rotagdo
L=
$200 Ao R diferencial, o Sol € como um carro
@ et em uma rodovia circular, com a
C100 Kepleﬂan AR . , ,
=] motion faixa para os veiculos rapidos a
% 0 : 1 1 1 : ; : um lado, e a faixa para os lentos
T " 5 10 15 20 25 30 35 na outra. Assim, os veiculos

Distance from Galactic center (kpc) P | rapidos que passam a frente do

Figura 4 — Curva de rotagdo da Galaxia (Chaisson & McMillan, Sol parecem, para um motorista
Astronomy Today, fig. 14.17, p.407). no referencial do Sol, estarem se
movendo para um lado, enquanto

que os veiculos que sado deixados para tras, na faixa lenta, parecem se mover para o
outro lado.

Através das observagdes de radio, na linha de 21 cm, podemos determinar a
velocidade das estrelas e gas em relagcao ao Sol. Para determinar a velocidade do Sol em
relacdo ao centro da Galaxia devemos usar um referencial que esta aproximadamente em
repouso com relacdo ao movimento do disco Galactico. Aglomerados globulares e
estrelas do halo da Galaxia podem servir como um referencial de repouso, uma vez que
eles n&o participam da rotagéo geral do disco (o movimento destes é randémico). Usando
a meédia do movimento do halo como um referencial a velocidade do Sol ao redor do
centro Galactico foi determinada. O valor encontrado foi de 230 km/s. Uma vez conhecida
a velocidade do Sol e sua distancia até o centro galactico podemos calcular o periodo
orbital, o tempo que o Sol gasta para fazer uma volta completa ao redor do centro
Galactico. O periodo orbital do Sol € de aproximadamente 225 a 230 milhdes de anos.

A curva de rotacdo de uma galaxia mostra a velocidade das estrelas e nuvens
interestelares a varias distancias do centro da galaxia.

A FORMAGAO DA GALAXIA

Nos limitaremos a discutir a formagao do halo e do disco.

A formacéo da protogalaxia comegou com a contragcdo de uma nuvem grande de
gas e poeira. As primeiras estrelas e aglomerados globulares foram formados em uma
distribuicdo irregular e extensa, cobrindo varias dezenas de kiloparsecs em todas as
diregdes, parecida com a distribuicdo dos objetos do halo da nossa Galaxia, como vista
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atualmente. Muitos astrbnomos acham que as primeiras estrelas se formaram muito
antes, em pequenos sistemas que depois se fundiram para formar a nossa Galaxia. O
halo como visto hoje teria ainda a mesma forma, em um cenario ou outro.

»
oLlato

O piane

dlO disordaered
olile

Figura 5 — Modelo proposto para a formacdo da nossa Galdxia

(Chaisson & McMillan, Astronomy Today, fig. 14.12,
p-402).

A formagcdo do disco se deu por contragdo de parte desta nuvem inicial,
assemelhando-se a formacado do sistema solar, (mas em uma escala muito maior). O
disco se achatou pela rotagao rapida que adquiriu, em consequéncia de conservagao do
momento angular. As estrelas formadas no disco entdo herdaram o movimento de rotacao
do disco. A formagao de estrelas no halo cessou quando todo o gas e poeira colapsou
para formar o disco. Por isso o halo é formado por estrelas velhas, uma vez que as
estrelas jovens, azuis e massivas do halo ja fizeram a sua evolugdo ha muito tempo
(quando a Galaxia foi formada) deixando para tras s6 as estrelas de baixa massa que tem
vida longa.

Estrutura espiral

Se quisermos estudar a estrutura da Galaxia necessitaremos de outro comprimento
de onda ao invés do visivel, pois este é "barrado" pela absorcéo interestelar que é muito
forte no disco Galactico.

A chave para a observagéo do gas interestelar do disco Galactico esta na linha de
radio de 21 cm produzida pelo hidrogénio atdmico e nas linhas de radio produzidas por
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moléculas presentes nas nuvens moleculares. Estes comprimentos de onda ndo séo
afetados por poeira e portanto nos possibilitam observar e reconstruir a estrutura do disco
Galactico.

As linhas moleculares nos permitem estudar a distribuicdo das nuvens
interestelares mais densas. De acordo com estudos no comprimento de onda de radio o
centro da distribuigdo de gas no disco coincide aproximadamente com o centro do sistema
de aglomerados globulares. Este centro comum é chamado de Centro Galactico.

Estudos em radio nos ddo a melhor evidéncia de que vivemos em uma galaxia
espiral. O didmetro da parte visivel da nossa Galaxia é de aproximadamente 30 kpc.

Persisténcia dos bragos espirais

Os bracos espirais da nossa Galaxia contém gas interestelar, poeira, objetos pré-
estelares, nebulosas de emissdo, estrelas O e B e aglomerados jovens formados
recentemente. Os bracos espirais sdo a parte da Galaxia onde a formacédo de estrelas
ocorre. O brilho destes objetos é a razdo pela qual os bragos espirais de outras galaxias
séo facilmente visiveis a grandes distancias.

Um problema que os
astrbnomos enfrentam quando
tentam entender a estrutura
espiral € como esta estrutura
persiste. O problema ¢é o
seguinte: n6s sabemos que as
estrelas do disco ndo se movem
juntas suavemente, mas sim
mudam constantemente suas

Figura 6 — Persisténcia dos bracos espirais (Chaisson & McMillan,

Astronomy Today, fig. 14.15, p.405). posicoes em relacdo umas as
outras a medida que orbitam ao

redor do centro Galactico. A rotagao diferencial torna impossivel que qualquer estrutura
em larga escala "ligada" ao material do disco sobreviva. Portanto, os bragos espirais néo
podem ser simplesmente regides de formacao de estrelas girando juntamente com o resto
do disco Galactico.

Como entéo os bracos espirais da Galaxia mantém sua estrutura embora o disco
gire em rotacgao diferencial? O cenario que melhor explica a existéncia de bracos espirais
baseia-se na explicacdo dos bragos em termos de "ondas espirais de densidade" — ondas
de compressao do gas que se movem pelo disco Galactico, comprimindo nuvens de gas
interestelar e provocando o processo de formacdo estelar a medida que passam. Os
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bragos espirais que observamos sao formados por nuvens de gas densas e pelas novas
estrelas recém-formadas, criados pela passagem das "ondas de densidade".

Esta explicacdo da estrutura espiral evita o problema da rotagao diferencial porque
o0 padréo da onda ndo esta ligado a nenhuma parte particular do disco Galactico. Os
bracos espirais que vemos sao simplesmente "ondas" que se movem pelo disco, e nao
grandes quantidades de massa sendo transportadas de um lugar para outro. A onda (de
densidade) se move através das estrelas e gas da mesma maneira que ondas sonoras
atravessam o ar ou ondas no oceano movem a agua.

A onda de densidade que forma um braco espiral comprime diferentes partes do
disco em momentos diferentes. Embora a velocidade angular de rotagdo do material do
disco varie com a distancia ao centro da Galaxia, a onda em si permanece intacta,
definindo os bracos espirais.

Como exemplo podemos descrever o processo que ocorre proximo ao centro
galactico. A onda "se move" mais lentamente que as estrelas e gas. Assim, o material do
disco encontra a onda em um dado momento, € temporariamente desacelerado e
comprimido (a medida que ele passa pela onda) e depois continua se movendo com a
mesma velocidade que tinha antes do "encontro" (analogia com um carro — material do
disco — passando por uma area de engarrafamento — onda). Quando o material galactico
comeca a ser comprimido pela onda de densidade que forma um bracgo espiral, estrelas O
e B brilhantes sdo formadas e estas tém um tempo de vida muito curto. Desta maneira,
associagdes de estrelas massivas jovens, nebulosas de emisséao, etc, s6 sdo encontrados
nos bragos espirais, proximo de onde "nasceram". Ja as estrelas mais velhas s&o vistas a
frente dos bracos espirais pois estas tiveram tempo de se distanciar da onda de
compressao que causaram sua formacdo. Com o tempo muitas estrelas da regidao do
braco e entre-bracos se espalham e passam a formar parte do disco como um todo.

Algumas perguntas que ainda ndo foram respondidas sdo: de onde vém estas
ondas de densidade? Alguns astrbnomos explicam que supernovas ao explodir podem
provocar uma onda de densidade que comprime o meio e provoca formacao estelar. No
entanto, este processo s6 pode formar pedacos de bragos espirais € ndo bragos
completos, como vemos em varias galaxias espirais.

Outros cenarios que foram propostos para a formagdo inicial da onda séo: 1)
instabilidades do gas proximo ao bojo Galactico; 2) efeitos gravitacionais de galaxias
proximas; 3) uma possivel assimetria do tipo de barra no bojo pode ter exercido grande
influéncia sobre o disco e pode ter comegado o processo de formacado dos bracgos
espirais. A verdade € que ndo sabemos ainda ao certo como galaxias como a nossa
adquiriram seus bragos espirais.
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A MASSA DA NOSSA GALAXIA

Podemos medir a massa da Galaxia determinando as velocidades das nuvens de
gas e das estrelas do disco Galactico. A terceira lei de Kepler (modificada por Newton)
relaciona o periodo orbital, o tamanho da o6rbita e a massa de quaisquer dois objetos
orbitando um ao redor do outro, ou seja:

massa total (em massas solares ) = raio da érbita (em AU)® / periodo da érbita (em anos)?.

A distancia até o centro Galactico é de 8 kpc e a orbita do Sol é de 225 milhdes de
anos. Substituindo estes nimeros na equagao acima encontramos que a massa da nossa
Galaxia é de 10"" massas solares.

Esta massa, que esta dentro da érbita do Sol, é a parte da massa da Galaxia que
determina a orbita solar. O restante da massa da Galaxia, que esta fora da érbita solar,
nao tem influéncia sobre o periodo do Sol. Este fato foi descoberto por Isaac Newton.

Matéria escura

Para se determinar a massa da Galaxia em grandes escalas, isto é, para se
encontrar quanta massa esta contida em esferas com raios progressivamente maiores,
devemos medir as velocidades de estrelas e gas dentro de 6rbitas mais externas que a
orbita solar. Isto pode ser feito através de observagdes de radio do gas (usando a linha de
21cm). O diagrama de velocidades em funcédo da distancia até o centro da Galaxia se
chama "Curva de Rotagao".

Qual a massa da Galaxia dentro de dois raios da érbita solar, ou seja, dentro da
parte luminosa da nossa Galaxia? 2 x 10'" é a resposta. Se toda a massa da Galaxia
estivesse contida dentro do raio que contém a matéria luminosa esperariamos (pela lei de
Kepler) que a curva de rotacdo da Galaxia tivesse um comportamento Kepleriano para
raios maiores que duas vezes o raio da orbita solar. No entanto isto ndo acontece. A
velocidade orbital continua aproximadamente constante até a ultima medida, indicando
gue a massa cresce linearmente com o raio. A conclusao é entdo que a maior parte da
massa da galaxia nao esta associada a parte luminosa central e sim a parte
periférica da Galaxia. A Via Lactea é muito maior do que a parte luminosa que podemos
observar. O halo escuro invisivel, também presente em todas as outras galaxias do
Universo, tem uma massa muito maior que a soma das massas de todas as estrelas e
material interestelar detectados nesta regido. Ainda ndo é sabido de que material é
composto este halo escuro e por isso dizemos que este é formado de “matéria escura”,
cuja natureza ainda ndo entendemos. Esta matéria escura nao é detectada em nenhum
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comprimento de onda, de raios gama até radio. Sé sabemos da sua existéncia pela for¢a
gravitacional que esta massa exerce.

O CENTRO GALACTICO

O nucleo da nossa Galaxia € uma regiao repleta de estrelas. Se vivéssemos em um
planeta proximo ao centro Galactico poderiamos ver milhdes de estrelas tado brilhantes
quanto Sirius (a estrela mais brilhante préxima ao Sol).

Figura 7 — O centro da nossa Galéxia, assinalado na foto com um
circulo, regido da nebulosa M8, constelacdio de Sagitdrio
(Chaisson & McMillan, Astronomy Today, fig. 23.22, CD_ROM).

Devido a absorgao interestelar da luz no comprimento de onda visivel, a maior
parte do nosso conhecimento sobre o centro da Galaxia vem de observagbes no
infravermelho e radio. O centro da Galaxia contém uma fonte forte de radio chamada de
"Sagitarius A". Em pequena escala filamentos podem ser vistos em "Sagitarius A"
(escalas de 100 pc). A presenca destes sugere a varios astrbnomos que ha campos
magneéticos muito fortes na vizinhanga do centro Galactico, criando estruturas similares
em aparéncia (mas muito maiores) & que sao observadas no Sol. Em escalas ainda
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menores existe um anel ou disco de material que esta em rotagcdo e que tem o tamanho
de apenas alguns parsecs. Observagdes de linhas espectrais no infravermelho
apresentam um alargamento que indica a existéncia de gas no centro Galactico girando
muito rapidamente. Para manter este gas em Orbita deve haver um corpo bastante
massivo no centro Galactico com um milhdo de massas solares ou mais (este valor pode
ser calculado pela terceira lei de Kepler). A combinagdo de uma massa muito alta com um
espaco fisico muito pequeno sugere que um buraco negro possa habitar o centro
Galactico. No entanto, muitos astrébnomos nao acreditam nesta hipotese.

Além de radiagao em 21 cm, a fonte de Sagitarius A produz radiacdo sincrotron,
criada pelo movimento de elétrons ao redor do campo magnético.
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Capitulo 16
OUTRAS GALAXIAS

Em nosso Universo temos, além da nossa Galaxia, diversos outros tipos de galaxias, de
formas, dimensdes e estruturas diferentes. Neste capitulo estudaremos estas outras
entidades, que juntamente com a Via Lactea, sdo os constuintes das maiores estruturas
conhecidas no Universo: os aglomerados de galaxias Os tépicos abordados serdo os
seguintes:

TIPOS DE GALAXIAS

* (Galaxias Espirais

= Barras
* (Galaxias Elipticas
* (Galaxias Lenticulares
* Galaxias Irregulares

PROPRIEDADES INTEGRADAS DAS
GALAXIAS

* Luminosidade e Forma
e As Cores
¢ Conteudo Estelar

QUASARES E GALAXIAS ATIVAS

* Quasares Figura 1- Galdxia de Andrémeda M31.
* Galaxias Ativas
* Buracos Negros Supermassivos
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* Astronomia & Astrofisica - Apostila do Curso de Extensdo Universitaria do IAG/USP
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* Introductory Astronomy & Astrophysics, de Zeilik & Smith (Capitulo 01)

* Astronomy: a beginner's guide to the Universe, Chaisson& McMillan
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OUTRAS GALAXIAS

Existem bilhdes de galaxias além da nossa Via Lactea. Contrario ao observado
para a Via Lactea, a maioria delas ndo tem bragos espirais. Apesar do grande numero de
galaxias existentes elas possuem varias propriedades em comum. Edwin Hubble nos
anos 20 comecou a catalogar galaxias, baseado na forma destas. Este trabalho foi feito
ap6s medidas de curvas de luz de Cefeidas que mostraram que ha varias Galaxias além
da nossa Via Lactea. A classificagdo de Hubble em galaxias espirais, espirais barradas,
elipticas, irregulares e subclasses € usada até os dias de hoje.

Edwin Hubble's
Classification
Scheme

.
EO E3 E5 E7 SO
-o-——o——--«-.\

Ellipticals

Figura 2. Classificacdo das galdxias segundo critério de Edwin Hubble.
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TIPOS DE GALAXIAS

GALAXIAS ESPIRAIS

Galaxias espirais sao caracterizadas por um bojo nuclear e bragcos espirais. A
galaxia espiral mais proxima de nés é a Galaxia de Andrémeda, ou M31, que é visivel a
olho nu no hemisfério norte.

Hubble notou que quanto maior o bojo nuclear de uma galaxia espiral, mais
préximos do bojo se encontram os bragos. Galaxias com grandes bojos e bragos
"colados" a este sdo chamadas “Sa”. Galaxias com pequenos bojos e bragos muito
abertos sdo chamadas de “Sc”. Galaxias com caracteristicas intermediarias entre estes
dois casos sao chamadas de “Sb”.

Os bragos das galaxias
espirais nem sempre sao orientados
em um angulo o qual facilite vé-los.
Entretanto, mesmo em casos onde
os bragos ndo podem ser vistos, a
galaxia ainda pode ser classificada,
pelo tamanho do bojo central. Outra
propriedade que varia entre as
varias classes de Galaxias espirais €
a aparéncia dos bragos, & vezes
largos, cadticos e nao definidos e &
vezes muito bem definidos, com
regides HIl brilhantes e associagdes
OB.

Figura 3 . Galaxia espiral M51.

Embora a maioria das galaxias espirais tenha dois bragos, muitas tém mais que
dois. A Via Lactea, por exemplo, tem pelo menos quatro. Nao se sabe porque o numero
de bragos varia de galaxia a galaxia.
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Barras

A maior parte dos astrobnomos acredita que a Via Lactea seja uma galaxia espiral.
Muitos também acreditam que a Galaxia possua uma barra de estrelas que atravessa o
bojo nuclear. Os bragos em galaxias espirais barradas se estendem a partir dos finais da
barra e ndo do bojo. Modelos de

galaxias sugerem que barras se
formam em galaxias que tém
menor quantidade de matéria
escura que uma galaxia tipica.

A correlacdo entre a
posicao dos bracos espirais € o
tamanho do bojo presente para
as espirais normais também e-
xiste para as espirais barradas.

Figura 4 — Galéxia espiral barrada M109.

A proporgao de galaxias normais para galaxias barradas € de 2:1.

GALAXIAS ELIPTICAS

Galaxias elipticas (que sao chamadas assim devido a sua forma) ndo tém bracgos
espirais. Hubble subdividiu a classe das elipticas de acordo com o grau de achatamento
destas, como projetado no céu. As galaxias mais redondas sao chamadas EO e as mais
elongadas E7.

Galaxias elipticas tém uma aparéncia muito mais regular do que galaxias espirais.
Além disso, estas contém pouco gas interestelar e poeira. Uma vez que estrelas formam-
se em nuvens interestelares, estas galaxias tém baixa taxa de formagao de estrelas.
Espectros de galaxias elipticas confirmam que estas contém, em sua maioria, estrelas de
populacdo Il, de baixa massa e de vida longa. Galaxias elipticas podem ter tamanhos
variados, das menores & maiores galaxias do universo. As galaxias elipticas gigantes
sdo muito menos numerosas que as anas elipticas. Estas ultimas contém apenas alguns
milhdes de estrelas. Elas sao dificeis de ser detectadas quando estdo a grandes
distancias.
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Me7 = Anglo- Ausiralian Observaltory
Photo by David Malin

Figura 5 — Galaxia eliptica M87, do aglomerado de galdxias de Coma.

GALAXIAS LENTICULARES

Em 1936, Hubble
introduziu um novo tipo de
galaxias, entre E e S, o tipo SO
ou lenticular. Esta introdugao foi
feita hipoteticamente e somente
depois foi confirmada a
existéncia desse tipo de galaxia,
através de observagdes. Elas
sdo tdo achatadas intrinsica-
mente quanto as espirais. Elas
tém uma condensacgao central
geralmente  importante, néo
possuem bracos e tém um
envelope ao redor do nucleo.

Figura 6 — Galéxia lenticular M82

As lenticulares podem ter barras, e neste caso sdao chamadas de lenticulares

barradas (Sb0).
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GALAXIAS IRREGULARES

Estas galaxias tém esta denominagao por ndo possuir simetria ou estrutura bem
definidas. Elas sado subdivididas em dois grupos distintos. As irregulares de tipo | (lrr 1),
tipo magelanico, tém um conteudo de estrelas semelhante & Nuvens de Magalhaes, séo
ricas em estrelas e regides HIl e tém uma distribuicdo de brilho bem cadtica. Ja as
irregulares de tipo Il (Irr Il) s&o mais raras. Elas ndo estavam na classificagéo original de
Hubble. Sdo muitas vezes consideradas galaxias peculiares. Elas nao apresentam
resolucao em estrelas. Acredita-se que muitas delas foram resultados de colisbes entre
galaxias.

Figura 7 — Exemplos de galdxias irregulares .

AS PROPRIEDADES INTEGRADAS DAS GALAXIAS
Luminosidade e forma

A definicdo do que é a luminosidade total ou a magnitude de uma galaxia é
relativamente imprecisa, pois as galaxias ndo tém limite bem definido. Para se evitar a
auséncia de contornos bem definidos, utiliza-se a magnitude dentro de uma dada isofota
(curva de mesma luminosidade). As medidas absolutas das galaxias vao desde M, =-23 a
-9. A faixa de magnitude absoluta depende do tipo morfolégico da galaxia. As galaxias
elipticas gigantes podem chegar a magnitudes mais brilhantes do que as espirais.

As galaxias com magnitudes M, > -18 mag sao geralmente denominadas galaxias
anas. Elas tém em sua grande maioria um baixo brilho superficial central. Existem varios
exemplos de galaxias ands ao redor da Via Lactea.
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A nossa Galaxia vista de fora teria uma magnitude absoluta de cerca de M, = -21.
A faixa em magnitudes absolutas de -9 a -22 corresponde a uma faixa em luminosidade
de 10° a 10" luminosidades solares.

A técnica mais usada para determinar a luminosidade das galaxias hoje em dia é o
imageamento fotométrico.

A forma da galaxia € um parametro que pode ser determinado por observacoes
através de imagens fotométricas. Para as galaxias elipticas o brilho varia gradualmente do
centro para fora, ndo mostrando descontinuidades. A distribuicdo de luminosidade em
espirais € complicada pela presenca dos bracos espirais e efeitos de orientagdao. Trés
componentes sao identificadas, o disco, a regido nuclear, que tem um perfil de brilho
semelhante ao das elipticas e os bracos espirais.

As cores

Existe uma correlagdo direta entre o tipo morfolégico e a cor observada de uma
galaxia. As elipticas tendem a ser mais avermelhadas que as espirais, que por sua vez
sdo mais avermelhadas que as irregulares. Dentro de um grupo espiral, as galaxias séo
mais vermelhas quanto maior o nucleo e menores os bragos. Uma maneira de descrever
a cor de uma galaxia é especificar a classe espectral das estrelas cuja cor se assemelha
ada galaxia. As galaxias elipticas e Sa tém a mesma cor que as estrelas K, as Sb se
assemelham & estrelas de classe F a K e galaxias Sc e Irr tém a mesma cor que classes
AaF.

Conteudo estelar

A distribuicdo de cor da uma indicagcao dos tipos estelares que compdem as varias
partes das galaxias.

A progressdo de cor das irregulares mais azuis para as elipticas mais
avermelhadas reflete uma diminuicdo do numero relativo de estrelas jovens de um tipo
para outro. Uma populacéo Il velha predomina nas elipticas e as irregulares possuem
uma populagao | bem mais jovem. A mistura de populagdes nas espirais € determinada
pelo tamanho do nucleo (populacéo Il velha) relativo ao dos bragos espirais (populagéo |
jovem). Ha também uma tendéncia para o azul nas partes mais externas do disco. Por
exemplo, nas Sc os bragos mais externos parecem conter populagdes estelares mais
jovens e portanto mais gas do que os bragos mais internos. A distribuicdo dos varios tipos
de estrelas em galaxias espirais pode ser descrita da seguinte maneira: estrelas mais
velhas e vermelhas foram formadas mais proximas ao nucleo, uma populagdo que se
encontra no disco, achatado, com estrelas parecidas com o Sol, tém idade intermediaria,
e as estrelas jovens, formadas recentemente, se localizam nos bragos espirais.
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Na tabela baixo encontram-se resumidas as principais propriedades dos tipos mais
comuns de galaxias.

Tabela 1 — Propriedades das galaxias elipticas, irregulares e espirais.

Propriedade Galaxia Eliptica Galaxia Espiral Galaxia Irregular |

massa (M) 10°a 10™ 10°a 4 x 10" 10°a3x 10"

magnitude absoluta -9a-23 -15a-21 -13a-18

luminosidade (L) 3x10°a 10" 10%a2x 10™ 10" a 10°

M/LM, /L, =1) 100 2a20 1

diametro (kpc) 1a200 5a50 1a10

populacao estelar Il e | velha | (bracos), [, algumas Il
| — Il (espalhada)

poeira quase nenhuma sim sim

My / M: (%) 0 2 (Sa), 5 (Sb), 10 (Sc) 22

tipo espectral K K (Sa), AlF

F /K (Sb), A/ F(Sc)

QUASARES E GALAXIAS ATIVAS

O Sol irradia muito mais energia que qualquer corpo terrestre. Uma estrela ao
explodir como supernova pode liberar muito mais energia do que o Sol em toda a sua
vida. No entanto, mesmo as emissbes devido a explosdo de supernovas nédo sao
comparaveis & de um quasar ou de uma galaxia ativa. Alguns quasares emitem mais
energia em um segundo do que o Sol emite em 200 anos.

Um pouco de historia

O desenvolvimento da radio astronomia no final dos anos 40 abriu uma nova era. O
primeiro telescépio radio foi construido em 1936 por Grote Reber no quintal de sua casa
em lllinois. Em 1944 Reber detectou forte emissées de radio vindas da constelacado de
Sagitarius, Cassiopeia e Cygnus. Duas destas fontes, chamadas de Sagitarius A e
Cassiopeia A pertencem a nossa Galaxia. A primeira € o nucleo galactico e a segunda
uma remanescente de supernova. No entanto, para a terceira fonte descoberta por Reber,
chamada de Cygnus A, nao foi facil descobrir sua natureza. O mistério s6 foi desvendado
quando em 1951, Walter Baad e Rudolph Minkowski, usando o telescépio Palomar
descobriram uma galaxia peculiar na mesma posigao das observagdes de radio.
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A galaxia associada com a fonte de radio Cygnus A é muito pouco luminosa. Ainda
sim, Baade e Minkowski conseguiram obter seu espectro e determinaram um redshift
correspondente a uma velocidade de 17000 km/s. De acordo com a lei de Hubble, esta
velocidade indica que Cygnus A esta a 750 milhdes de anos-luz da Terra.

Figura 7 — Quasar PKS2349 (NASA).

A distancia enorme de Cygnus A surpreendeu os astrbnomos porque esta € uma
das fontes de radio mais brilhante no céu. Embora seja quase nao visivel através do
telescopio de Palomar, a emissdao de radio de Cygnus A pode ser medida pelo
equipamento de um astrbnomo amador. Sua energia, deve portanto ser enorme. De fato,
sua luminosidade em radio é 7 ordens de magnitude maior que a da galaxia de
Andrémeda. O objeto que corresponde a Cygnus A tem que ser um objeto extraordinario
para ter tais caracteristicas.

Quasares

Cygnus A (Cyg A) ndo é a unica fonte com forte emissdo de radio a grandes
distancias. Ja em 1950 os radio astrbnomos se ocupavam de fazer longas listas de fontes
de radio. Uma das listas mais famosas, entitulada “O Terceiro Catalogo de Cambridge” foi
publicado em 1959. Cyg A, por exemplo, estd na lista de Cambridge. Devido a
extraordinaria luminosidade radio de Cyg A, astrbnomos eram muito interessados na
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época em descobrir se algum outro objeto da lista tinha semelhantes propriedades a Cyg
A.

Um caso interessante nesta lista era 3C 48. Em 1960, o astrénomo Allan Sandage
usou o telescépio de Palomar para descobrir uma “estrela” na posicao desta fonte de
radio. Devido ao fato de estrelas normais ndo serem emissoras em radio, este fato
pareceu muito estranho a comunidade cientifica. Quando um espectro foi obtido,
nenhuma das linhas espectrais deste objeto puderam ser identificadas. Muitos pensaram
na época que 3C 48 era simplesmente uma estrela estranha da nossa Galaxia.

Outra “estrela” chamada 3C 273 foi descoberta em 1962. Foi descoberto que esta
tinha uma cauda de gas para um lado. A exemplo de 3C 48 esta nova “estrela” também
emitia em uma série de linhas espectrais que ninguém podia identificar.

Uma grande descoberta foi finalmente feita em 1963, quando o astrénomo Maarten
Schmidt descobriu que quatro das linhas espectrais mais brilhantes de 3C 273 estavam
posicionadas relativamente umas & outras da mesma maneira que as linhas de
hidrogénio. No entanto, estas linhas de emissdo de 3C 273 eram encontradas em
comprimentos de ondas muito mais longos que usualmente. Em outras palavras,
descobriu-se que 3C 273 tinha um enorme redshift e portanto ndo podia ser uma estrela
da Galaxia.

Espectros de estrelas da nossa Galaxia exibem pequenos desvios Doppler porque
estas estrelas ndo podem estar se movendo muito rapidamente ou elas ja teriam
escapado de nossa Galaxia. O que Schmidt descobriu é que 3C 273 tinha um redshift que
corresponde a 15% da velocidade da luz. De acordo com a lei de Hubble a distancia até
este objeto € de 2 bilhdes de anos-luz.

3C 273 tem varias linhas em emissao. Lembre-se que as linhas de emissédo sao
causadas pelos atomos excitados emitindo radiacdo em comprimentos de ondas
especificos. A emissdo muito forte em algumas destas linhas sugere que o aquecimento
do gas é feito por um processo diferente do conhecido até entao.

Inspirados pelo sucesso de Schmidt na descoberta da natureza e redshift de 3C
273 outros astrbnomos estudaram 3C 48 em detalhe e descobriram que este objeto
também esta muito distante (com uma velocidade de recesséo de um tergo da velocidade
da luz).

Devido a aparéncia estelar destes dois objetos e emissdo muito forte em radio eles
foram chamados de “fontes de radio quase estelares” ou quasares ou QSQO’s. Todos os
quasares parecem estrelas mas emitem uma energia enorme. Eles n&o precisam
necessariamente ser fontes de radio. Na verdade, a grande maioria deles ndo emite em
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radio. Mesmo assim todos sdo chamados de quasares. Uma enorme quantidade destes
objetos foram descobertos desde os anos 60. Quase todos tém redshifts enormes, em
alguns casos correspondendo a 90% da velocidade da luz. Quando observamos estes
quasares, nos estamos medindo objetos que existiram quando o universo era muito
jovem.

Quasares emitem muita energia em um volume pequeno

Galaxias sao grandes e brilhantes. Uma galaxia gigante tipica, como a nossa Via
Lactea, contém varios milhdes de estrelas e uma luminosidade correspondente a 10
bilhdes de sdéis. Galaxias elipticas sao 10 vezes mais brilhantes que isto mas ainda assim,
se colocadas & distancias de um quasar tipico, elas nunca poderiam ser vistas. O fato
dos quasares serem vistos a distdncias enormes significa que eles sdo muito mais
luminosos que galaxias normais. Hoje sabemos que um quasar tipico € 100 vezes mais
brilhante que a nossa Via Lactea.

O estudo de quasares nos anos 60 levou a descoberta de que muitos deles
apresentam flutuagcdes em luminosidade. Um exemplo é 3C 279 que sofreu um aumento
em sua luminosidade por um fator 25 durante alguns anos por volta de 1937. Estas
flutuagdes em luminosidade possibilitaram aos astrbnomos determinar os tamanhos
maximos dos quasares. NOos sabemos que um objeto ndo pode variar em brilho mais
rapidamente que o tempo que a luz leva para atravessa-lo. Por exemplo, um objeto que
tem 1 ano-luz de didmetro ndo pode variar em brilho com um periodo menor que um ano.

O brilho de varios quasares varia em intervalos de alguns meses, semanas, dias ou
mesmo horas. Observacdes recentes em raios-X revelam grandes variagdes que ocorrem
em periodos de trés horas. Esta variacdo rapidissima mostra que a fonte da energia do
quasar deve ser muito pequena. A regido emissora de um quasar tipico (que emite a
luminosidade de 100 galaxias) tem um diametro de apenas um dia-luz. Se os quasares
realmente estdo a distdncias enormes (como indicado por seus redshifts), algo deve
produzir esta luminosidade de 100 galaxias em um volume correspondente ao tamanho
do sistema solar!

Galaxias Ativas

Desde a descoberta dos quasares, foram descobertos também muitos objetos com
luminosidade entre os quasares distantes e galaxias tipicas. Estes objetos sdo galaxias
ativas. Elas tém um nucleo brilhante de forma estelar, com muitas linhas de emissao.
Algumas delas sao altamente variaveis. Algumas galaxias tem caudas que emanam do
centro e a grande maioria destes objetos sdo mais brilhantes que galaxias comuns.
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Algumas destas galaxias séo classificadas como peculiares, devido a sua forma diferente
de todas as classificagdes de Hubble.

Galaxia

intensidade —

radio i.V. visivel

frequéncia

Figura 8 — Comparacao entre as intensidades de radiacdo emitidas por

uma galdxia normal e uma ativa.

Carl Seyfert foi o primeiro a descobrir galaxias ativas, quando estava estudando
galaxias espirais. Uma sub-classe grande de galaxias ativas é desde entdo chamada de
galaxias Seyfert. Aproximadamente 10% das galaxias brilhantes no céu sédo galaxias
Seyfert. Algumas das galaxias Seyfert sdo tdo brilhantes quanto aos quasares menos
luminosos e tém caracteristicas muito similares & destes. Por isso muitos astrébnomos
acham que galaxias Seyfert sdo na verdade quasares de baixa luminosidade.

Figura 9 — Radiogaldxias, onde sdo mostrados os 16bulos de emissdo de
energia no comprimento de onda de radio (NAS4).
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Algumas galaxias Seyfert apresentam evidéncias de que sofreram colisbes
recentes. Um exemplo é a galaxia NGC 1275, onde sao vistos dois nucleos centrais e
uma ejecao de matéria ao meio intergalactico.

Ejecdo de matéria a altas velocidades € comum em galaxias ativas. Isto pode ser
observado melhor em comprimentos de ondas que n&o o visivel.

Outro tipo de galaxia ativa (muito menos comum que as Seyferts) sdo os objetos
chamados “BL Lac”, chamado assim devido ao primeiro encontrado nesta classe (BL
Lacertae, na constelagdo de Lacerta). BL Lac foi descoberta em 1929, quando acharam
que era uma estrela variavel comum. Este objeto apresenta flutuagdes de brilho de até 15
vezes em apenas alguns meses. A caracteristica mais interessante dos objetos BL Lac é
a completa falta de linhas em seu espectro, ndo apresentando nem emissdo nem
absorgao.

Em poucas palavras podemos definir os objetos BL Lac’s como sendo galaxias

elipticas com um centro com aparéncia estelar e muito brilhante enquanto que as galaxias
Seyferts sdo galaxias espirais com um centro com aparéncia estelar e muito brilhante.

Galaxias ativas vivem no centro de fontes de radio

A galaxia N5128 (Centaurus A), uma das fontes de radio mais fortes no céu esta
relativamente préxima (13 milhées de anos-luz). A energia em radio desta galaxia vem de
duas regides de cada lado da galaxia chamadas de “I6bulos de radio”. Os astrénomos
acham que particulas e energia sao ejetadas no nucleo da galaxia em direcao aos
I6bulos.

Figura 10 — Centaurus A, uma radiogalaxia (J. Burns).
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Nos anos 70 os astrbnomos ja tinham encontrado dezenas de objetos como
Centaurus A; estes sdo agora chamados de “fontes de radio com lobulo duplo”. Uma
galaxia ativa, usualmente parecida com uma galaxia eliptica, é frequentemente
encontrada entre dois lobulos de radio. Por exemplo, a galaxia visivel associada com Cyg
A esta também localizada entre dois I6bulos de radio.

Todas as fontes de radio com lébulo duplo devem ter um “motor” que ejeta os
elétrons e campos magnéticos para fora em duas diregdes completamente opostas a uma
velocidade proxima avelocidade da luz. Depois de viajar por muitos milhares ou milhdes
de anos-luz, este material ejetado desacelera, fazendo com que os elétrons e campo
magneético produzam a radiagdo que nos entdo detectamos. Um tipo especifico de
radiagdo chamada de radiagdo syncroton ocorre quando elétrons energéticos se movem
em movimentos espirais em um campo magnético. As ondas de radio que vém dos
I6bulos da fonte de radio dupla tem caracteristicas da radiagdo syncroton. Dentro do
comprimento de onda de radio as fontes de I6bulo duplo formam uma classe de objetos
dos mais brilhantes do universo.

Buracos Negros Super-Massivos
Como os quasares e galaxias ativas produzem estas enormes quantidades de
energia em um volume tdo pequeno? No final dos anos 60 o astrénomo Lynden-Bell

sugeriu que buracos negros podem ser 0 motor que proporciona a energia necessaria.

O centro de algumas galaxias possuem buracos neqros

Detectar buracos negros ndo € uma tarefa simples. O maximo que se pode fazer é
detectar o efeito que este provoca, e provar que nado ha outra explicagcdo para o que é
observado que nao a hipotese de se ter um buraco negro. Esta técnica ja foi usada para
varias galaxias incluindo M31, M32, M104 e nossa Via Lactea.

A galaxia de Andrémeda é a maior e mais brilhante do nosso Grupo Local. A uma
distancia de apenas 2,2 milhdes de anos-luz da Terra, M31 é proxima o bastante para que
detalhes de seu centro pudessem ser estudados com o telescopio espacial Hubble. Estas
observagbes revelaram que esta galaxia tem duas regides brilhantes em seu centro. A
menos brilhante é provavelmente o centro propriamente dito enquanto que a outra
concentracao pode ser um aglomerado de estrelas.

Em meados dos anos 80 varios astronomos fizeram observagdes espectroscépicas
do centro de M31. Usando medidas do efeito Doppler, eles determinaram que as estrelas
dentro de um raio de 50 anos-luz do nucleo da galaxia o estavam orbitando com
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velocidades excepcionalmente rapidas, o que sugere que um objeto massivo esteja
localizado no centro da galaxia. Sem a gravidade deste objeto para manter as estrelas
nestas orbitas de alta velocidade, estas ja teriam escapado do centro da galaxia. A partir
destas observacbes os astrbnomos estimaram que a massa do objeto central em M31
deve ter 50 milhdes de massas solares. Esta grande quantidade de massa, confinada e
um volume muito pequeno sugere a existéncia de um buraco negro super-massivo no
centro da galaxia.

Localizada nas proximidades de M31 esta a pequena galaxia eliptica chamada de
M32. Observagbes espectroscopicas de alta resolugao mostram que as estrelas no centro
de M32 também estdo se movendo com velocidades altissimas, que podem ser
explicadas se acreditarmos que existe um buraco negro em seu centro. Imagens recentes
do telescépio de Hubble mostram uma concentracdo de estrelas, enorme no centro de
M32. A densidade de estrelas nesta regido € mais de 100 milhdes de vezes maior que a
densidade de estrelas na vizinhanga do Sol. Esta observacdo é mais uma evidéncia de
que existe um buraco negro no centro de M32.

Outras observagbes recentes mostraram que galaxias como M104, NGC3151 e
M87 também tém buracos negros em seus centros.
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Capitulo 17

ESTRUTURA DO UNIVERSO

No6s dedicaremos esse capitulo ao estudo dos aglomerados de galaxias. Os topicos
abordados serdo os seguintes:

AGLOMERADOS DE GALAXIAS

e COLISOES DE GALAXIAS

e O PROBLEMA DA MATERIA ESCURA

e O UNIVERSO EM EXPANSAO

e FORMACAO E EVOLUCAO DAS GALAXIAS
e ESTRUTURA EM GRANDE ESCALA
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e W. Maciel, 1991 "Astronomia & Astrofisica “— IAG/USP
e Zeilik & Smith, 1987 “Introductory Astronomy & Astrophysics”
e (Chaisson & McMillan, 1997 “Astronomy Today”
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AGLOMERADOS DE GALAXIAS

Um aglomerado de galaxias pode ser rico ou pobre em galaxias. Por exemplo, a nossa
Via Lactea pertence a um “aglomerado pobre”, chamado Grupo Local. O Grupo Local contém
cerca de 30 galaxias.

M31 (Ar]dromeda)

NGC 147
: ‘NGC 185
S R
L CAnd I
M33

Draco Ursa
. Minor

IC 1613 Milky Way,
: e
Sculptor—_, | -.:Sagittarius Leo |
SMC LMC

NGC 6822 Fornax ‘o,

_—Leoll

| )
500,000 pc 1,000,000 pc (1 Mpc)

Figura 1 — Superaglomerado local de galaxias.

Em 1998 um nova galaxia ana satélite da Via Lactea foi encontrada. Ela n&o tinha sido
encontrada antes por estar muito perto do centro da Galaxia, na constelacdo de Sagitarius,
apenas 50000 anos luz do centro da Galaxia. Este novo membro do grupo local foi chamado
de “Sagitarius” e é a galaxia mais préxima a nossa, mais préxima que a Nuvem de Magalhaes.
Esta galaxia parece estar se desintegrando, devido a forca gravitacional da nossa Galaxia, que
a absorvera dentro dos proximos 100 milhdes de anos.

GRUPO.DA
URSA MAIOR

**% AGLOMERADO
#:DE VIRGO

Figura 2 — Esquema contendo algumas galaxias do aglomerado local.
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O aglomerado rico mais proximo de nés é chamado de aglomerado de Virgo. Ele
contém mais de 1000 galaxias cobrindo uma area de 10 x 12 graus no céu. Estrelas Cefeidas
na galaxia espiral M100 do aglomerado de Virgo indicam que este esta a 50 milhdes de anos
luz da nossa Galaxia. Trés galaxias elipticas gigantes dominam o centro do aglomerado de
Virgo; estas galaxias sdo enormes, cerca de 20 vezes maiores que uma galaxia comum eliptica
ou espiral. Muitas galaxias dominantes em aglomerados tem caracteristicas excepcionais
(muito brilhantes e muito grandes).

Noés categorizamos os aglomerados de galaxias como regulares ou irregulares. Um
aglomerado regular é esférico, com uma concentragdo de galaxias em seu centro. Acredita-se
qgue as inumeras interacdes gravitacionais entre as galaxias fez com que estas se distribuissem
simetricamente. O aglomerado de Virgo, em contraste, € um aglomerado irregular, porque suas
galaxias estdo randomicamente espalhadas no céu.

O exemplo mais proximo de uma aglomerado rico e regular € o aglomerado de Coma,
localizado a 300 milhées de anos luz, na direcdo da constelacdo de Coma Berenices. Embora
a distancia deste aglomerado seja grande, mais de 1000 galaxias sao facilmente vistas em
placas fotograficas.

Aglomerados ricos e regulares como o aglomerado de Coma contém em sua maioria
galaxias elipticas e S0’s. Apenas 15% das galaxias em Coma sao espirais e irregulares.
Aglomerados irregulares como Virgo tem uma quantidade de espirais e irregulares muito maior.

COLISOES DE GALAXIAS

As galaxias em um aglomerado orbitam ao redor de um centro de massa comum.
Ocasionalmente duas galaxias passam proximas uma da outra, e suas estrelas se aproximam.
Ha, porém, tanto espagco entre as estrelas que a probabilidade destas colidirem ¢é
extremamente pequena. No entanto, as enormes nuvens de gas interestelar e poeira sdo téo
grandes que estas sim colidem, batendo umas contra as outras e produzindo ondas de
choque. As nuvens interestelares que se colidem podem representar a fusdao de duas galaxias
ou podem fazer com que estrelas de uma ou das duas galaxias envolvidas sejam empurradas
para fora da galaxia.

Uma colisdo violenta pode tirar todo material interestelar, gas e poeira, do centro das
galaxias e transferir para o meio intra-aglomerado. Colisdes violentas podem esquentar o gas
tirado das galaxias a temperaturas altas. Este processo pode ser a principal fonte de gas
quente observado em aglomerados ricos e regulares.
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Em uma colisdo menos violenta ou em situacbes onde duas galaxias se cruzam em
proximidade, ha normalmente inducao de formacao estelar.

A caracteristica mais comum de sistemas onde colisbes ocorreram (ou quase
ocorreram) é a formacgao de caudas e bracos formados de estrelas que sdo empurradas para
fora das galaxias devido a colisdo. Este processo pode, em aglomerados, ao invés de formar
caudas e bracos, povoar 0 meio intra-aglomerado com estrelas que anteriormente pertenciam
as galaxias.

O caso mais extremo de interacdes entre galaxias ocorre quando ha fusao total dos dois
corpos. Este caso é chamado de “fusdo de galaxias” ou “canibalismo galactico”. Normalmente
fusdo se refere a galaxias do mesmo tamanho enquanto canibalismo se refere a uma galaxia
grande que engole uma pequena.

Figura 3 — Sistemas de galdxias em colisdo (NASA).

Muitos astrbnomos acham que galaxias elipticas sdo o produto de canibalismo
galactico. Algumas galaxias elipticas enormes ocupam o centro de aglomerados ricos.
Provavelmente outras galaxias menores ao passarem préximas ao centro da galaxia foram
consumidas pela galaxia maior e passaram a fazer parte dela. Este processo pode ter
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acontecido durante a evolucdo inicial do aglomerado ou mais tarde, em subestruturas do
aglomerado.

Simulacdées de n-corpos por computadores mostram as inUmeras possibilidades de
sistemas em coliséo.

Figura 4 — Duas galdxias na constelagio do Corvus,
NGC4038/4039, em processo de canibalismo (NASA).

O PROBLEMA DA MATERIA ESCURA EM AGLOMERADOS

O que faz com que as galaxias em aglomerados e superaglomerados nao se dispersem
e sim fiquem orbitando em volta de um centro comum? Deve haver massa suficiente no
aglomerado para manter as galaxias gravitacionalmente ligadas. No entanto, ndo ha nenhum
aglomerado ou superaglomerado que tenha massa visivel suficiente para manté-lo ligado.

Ja estudamos um problema semelhante quando observamos o movimento das estrelas
a grandes distancias da nossa Via Lactea (para um raio maior que dois raios solares). Vimos
que a matéria ndo era o bastante para explicar como a galaxia mantinha estrelas a tal
velocidade a uma grande distancia do centro.

O problema aqui é similar. Os aglomerados de galaxias devem ter uma grande
guantidade de material ndo luminoso espalhado pelo aglomerado, sendo as galaxias ja teriam
h& muito tempo se dispersado do aglomerado. Esta massa ndo luminosa, que estd “faltando”,
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€ chamada de “matéria escura”. Sabemos que em um tipico aglomerado é necessario 10
vezes mais massa do que o material que podemos detectar, para manter o aglomerado ligado.
Astrébnomos usando telescépios para deteccdo de raios-X resolveram uma pequena
parte do problema quando descobriram que aglomerados ricos emitem fortemente em raios-X
devido ao seu meio interestelar quente. O gas quente em aglomerados tem temperaturas de
10 a 100 milhdes de Kelvin. A massa desse gas quente € tipicamente da mesma ordem de
grandeza que a massa visivel combinada de todas as galaxias em um aglomerado rico.

NoOs sabemos que todas as galaxias no Universo tem halos escuros, formados de
matéria escura. A evidéncia maior vem das curvas de rotacdo, similares a curva de rotacdo da
Via Lactea, que se mantém extremamente constantes até disténcias grandes do centro da
galaxia. De acordo com a terceira lei de Kepler, deveriamos ver um declinio na velocidade
orbital das partes periféricas da galaxia, mas isto ndo acontece. Isto quer dizer que uma
grande parte de matéria escura deve estar presente nas areas periféricas da galaxia.

A identificacdo da natureza da matéria escura € um dos objetivos mais importantes da
astronomia moderna.

O UNIVERSO EM EXPANSAO

Quando um astrébnomo acha um objeto no céu e o fotografa, o passo seguinte é
investigar sua composicao. Para isto & necessario que se obtenha um espectro do objeto
recém encontrado. Desde o comego do século, quando espectros das “nebulosas espirais”
foram obtidos, se observou que a grande maioria deles apresentava “redshifts” (desvio para o
vermelho) e ndo “blueshifts” (desvio para o azul).

Nos anos 20, Edwin Hubble e Nilton Humason obtiveram espectros de muitas galaxias
com o telescopio de 100 polegadas de “Mount Wilson” e através do “desvio Doppler”,
calcularam a velocidade com que estas galaxias estavam se movendo. Eles encontraram que
a maioria delas estava se distanciando de nés, ou seja, apresentaram ‘“redshifts” e nao
“blueshifts”. Usando a técnica do diagrama periodo-luminosidade das Cefeidas, Hubble obteve
distancias para as galaxias. Ao colocar em um grafico a distancia versus a velocidade de cada
galaxia, Hubble descobriu que estas duas variaveis se correlacionam linearmente. Galaxias
que estdo proximas a ndés se movem (se distanciam de nds) mais lentamente do que galaxias
distantes. Este movimento € comum a todo o Universo. Em grande escala, as galaxias estao
sempre se afastando umas das outras. Este movimento nao vale para o Grupo Local e outras
galaxias em nossa vizinhanga uma vez que neste caso temos os movimentos peculiares
devido ao fato destes objetos estarem gravitacionalmente ligados ao sistema local.
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A relacdo entre as distancias das galaxias e suas velocidades € uma das descobertas
mais importantes do nosso século. Ela nos mostra que nés estamos vivendo em um universo
em expansado. A Lei de Hubble, que da a velocidade com que o Universo se expande, pode
ser escrita da seguinte forma:

VELOCIDADE DE RECESSAOQO = Ho X DISTANCIA,

onde Ho é a constante de Hubble. Esta constante € a inclinacdo da reta do diagrama de
Hubble. A distancia das galaxias € normalmente medida em Mpc e a velocidade em km/s.

Diferentes técnicas de estimar distancias nos dao diferentes valores de Ho, variando de
50 km/s/Mpc (quildbmetros por segundo por megaparsec) a 90 km/s/Mpc. O maior problema na
determinacdo da constante de Hubble esta no fato de que a medida que olhamos para objetos
mais distantes, fica cada vez mais dificil de determinar sua distancia por meios independentes
da relagdo de Hubble. A determinacdo exata da constante de Hubble é um dos desafios da
Astronomia Moderna.
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Figura 5 - Graficos representativos da Lei de Hubble
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Suponhamos que a constante de Hubble seja 75 km/s/Mpc. Entdo uma galéaxia que esta a 1
Mpc de nés esté se afastando de nés, devido a expansdo do Universo, com uma velocidade
de:

v =75 km/s/Mpc x 1 Mpc = 75 km/s.

Uma galaxia a 2 Mpc esta se distanciando com uma velocidade de 150 km/s e assim
por diante. Uma galaxia localizada a 100 milhdes de parsecs da Terra deve estar se
distanciando com uma velocidade de 7500 km/s. A incerteza no valor de Ho introduz uma
grande incerteza nas distancias e movimentos de galaxias distantes.

Para medir a constante de Hubble os astrbnomos tem que obter as distancias para
muitas galaxias. As distancias podem ser obtidas por meio, por exemplo, das Cefeidas. Outros
métodos incluem: a funcdo de luminosidade de aglomerados globulares, a funcdo de
luminosidade de nebulosas planetarias, o brilho de supernovas, o brilho de supergigantes
vermelhas e azuis, etc. Em geral os métodos consistem em determinar a magnitude aparente
destes objetos na galaxia e comparar com os valores de magnitude absoluta.

Outro método de determinacdo de distdncia muito usado para galéxias espirais foi
desenvolvido nos anos 70 por dois astrdnomos Tully e Fisher. Eles descobriram que a largura
da linha de 21 cm do hidrogénio esta relacionada com a magnitude absoluta das galaxias. Esta
correlacdo foi chamada desde entédo de relagdo Tully-Fisher. Uma vez que a largura da linha
de 21 cm pode ser medida com exatidao, distancias de galaxias espirais proximas podem ser
facilmente determinadas com esta técnica.

FORMACAO E EVOLUGCAO DE GALAXIAS

Como se formaram as galaxias? Infelizmente a teoria de formacédo de galaxias ainda
nao esta muito desenvolvida. H4 muitas incognitas nos possiveis cenarios de formacao de
galaxias. Nés ndao entendemos a formacdo de galaxias tdo bem quanto entendemos a
formacao de estrelas. N6s nem mesmo sabemos, ao certo, porque existem galaxias elipticas e
espirais, por exemplo.

Ha bons motivos para a nossa falta de conhecimento sobre a formacao de galaxias.
Galéaxias sdo muito mais complexas que estrelas, sdo muito mais dificeis de se observar e as
observagdes sdo mais dificeis de se interpretar.
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N6s ndao temos observacbes, por exemplo, das condigdes do Universo antes da
formacao de galéaxias (diferente da situacao para estrelas). Outra diferenca é que as estrelas
qguase nunca colidem e portanto estrelas ou binarias evoluem quase em isolamento enquanto
galaxias podem colidir e mesmo fundir com outras galaxias. E, portanto, dificil decifrar o
comego da vida de uma galaxia.

As “sementes” das galaxias formaram-se no comeco do Universo, quando pequenas
flutuacées de densidade de matéria primordial comecaram a crescer. Vamos iniciar nossa
discussdo aceitando que pequenos fragmentos pré-galacticos foram formados. A massa
destes fragmentos era muito pequena, talvez apenas alguns milhdes de massas solares,
comparaveis as massas das menores galaxias anas no Universo atual. Onde nasceram entédo
as galaxias gigantes observadas no Universo proximo? Talvez estas tenham se formado por
repetidas fusdes de objetos menores. Este processo é muito diferente do processo de
formacao estelar onde a formacao se da através da fragmentacdo de grandes nuvens em
pequenas partes que mais tarde se tornam estrelas.

Uma evidéncia tedrica para este cenario de formacao de galéaxias (através de fusoes) é
dada por simulacgdes feitas no computador. Simula¢des das condicées do comego do Universo
mostram que fusdo de objetos ocorre freqlientemente. Outra evidéncia de que este cenario
pode estar certo é a observacao feita recentemente de que galaxias a grandes distancias
(observadas em uma época quando o Universo ainda era jovem) parecem ser menores
(fisicamente) e tem formas mais irregulares do que as galaxias encontradas em nossa
proximidade.

Se as galaxias se formaram por repetidas fusdes de galaxias menores, como podemos
explicar a existéncia de galaxias de tipos morfolégicos diferentes, por exemplo, galaxias
elipticas e espirais? NOs ainda nao temos uma resposta definitiva para esta pergunta. Acredita-
se que fatores importantes sejam quando e onde as estrelas apareceram pela primeira vez, se
nos fragmentos inicias, durante a fusdo ou mais tarde, e também quanto gas foi usado ou
ejetado da galaxia jovem durante o processo € um dado importante. Se muitas estrelas se
formaram logo no inicio e sobrou pouco gas, provavelmente uma galaxia eliptica foi formada,
com muitas estrelas velhas em 6rbitas randémicas e sem gas para formar o disco central. Do
contrario, se existia muito gas e este se concentrou no centro da galaxia e formou um disco em
rotacdo, uma galéaxia espiral foi formada. Porém ndo sabemos o que determina o tempo, o
lugar e a taxa de formagéao estelar.

Noés sabemos que as galaxias espirais sao relativamente raras em regides de densidade
alta de galaxias, como no centro de aglomerados ricos. Sera que isto € simplesmente porque
estas ndao se formaram nestes meio-ambientes ou sera que estas foram destruidas devido as
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colisées? Simulacdées por computador mostram que colisbes entre galaxias espirais podem
destruir os discos espirais e ejetar a maior parte do gas no meio intergalactico (criando o gas
guente na regiao intra-aglomerado), transformando a galaxia em uma eliptica. A observacgao
das regides centrais de galaxias em fusdo mostra que esta hipotese pode ser correta. Outra
evidéncia de que galaxias espirais em fusdo podem formar elipticas (principalmente em
aglomerados) é a observagédo de que aglomerados a “redshifts” altos tem uma quantidade de
espirais muito maior que os aglomerados préximos (onde o Universo teve tempo de gerar mais
fusGes e consequentemente transformar mais espirais em elipticas).

Mas nada esta decidido neste campo da Astronomia ainda. Por exemplo, temos varios
casos de galaxias elipticas que sdo completamente isoladas, para as quais a hipdtese de
formagédo por fusdo pode ser mais dificil de se explicar. Aparentemente algumas, mas néo
todas as galaxias elipticas, foram formadas pela fusao de galaxias espirais.

ESTRUTURA EM GRANDE ESCALA

Usando a Lei de Hubble podemos estudar a distribuicdo espacial de galaxias no
Universo. Uma amostra grande de galaxias foi estudada nos ultimos anos com o objetivo de
mapear o Universo "cartograficamente". Um grande numero de ‘“redshifts” e medidas de
distancia de galaxias dentro de um raio de 200 Mpc da nossa Galaxia foram feitas por um
grupo de astrénomos da Universidade de Harvard. A primeira "area" que eles estudaram foi a
que continha o aglomerado de Coma, no hemisfério norte. Os primeiros resultados deste
estudo ja deixaram claro que a distribuicao de galaxias em grandes escalas ndo é randémica.
As galaxias estao distribuidas em planos e filamentos que circundam grandes vazios. Alguns
"vazios" chegam a medir 100 Mpc. A explicagdo mais plausivel para a existéncia destes
filamentos e vazios € que o Universo seja formado de varias "bolhas" na superficies das quais
estao distribuidas as galaxias.
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Figura 6 — A estrutura do Universo em grande escala.

Os aglomerados mais densos e os superaglomerados seriam formados nas superficies
de contato de duas ou mais "bolhas".

A hipbétese de que os filamentos de galaxias sdo simples intersecbées do campo
observado com estruturas muito maiores (as superficies das bolhas) foi confirmada quando
outras trés areas préximas a primeira foram estudadas. Descobriu-se que as estruturas vistas
no primeiro campo continuavam nos demais, mostrando uma profundidade de pelo menos 36
graus no céu. Uma das estruturas em grande escala mais bem conhecidas atualmente foi
entdo descoberta: uma "muralha" de galadxias formada de varios aglomerados de galaxias que
se estendia pelos quatro primeiros campos estudados. Esta estrutura foi chamada de "A
Grande Muralha". Ela tem 70 Mpc por 200 Mpc. Esta é uma das maiores estruturas de galaxias
ja encontradas.

Existem outras estruturas maiores? Nao sabemos. A formacdo de estruturas em
grandes escalas esta diretamente ligada as condicbes encontradas nos primeiros estagios de
formacéao do Universo. Por isso este estudo é tdo importante.
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Capitulo 18

COSMOLOGIA

Nés dedicaremos esse capitulo ao estudo das maiores estruturas do Universo,
evidéncias para a expansao cosmica e os modelos que descrevem a origem e a evolugao
do Universo. Os topicos abordados serao os seguintes:

« COSMOLOGIA
« AS MAIORES ESTRUTURAS DO UNIVERSO
« PRINCIPIO COSMOLOGICO
« EXPANSAO COSMICA
» O Paradoxo de Olbers
e A Leide Hubble e o Big-Bang
« OBIGBANG

Céu observado

L r,
»

A ldade do Universo Luz

Zodiacal
removida

o “Redshifts” Cosmologicos

¢ Destino do Universo

o A Geometria do Espaco
» A Radiacdo Césmica de Fundo

o Matéria mais Radiagao

Background
extragalactico

« A Formacao de Nucleos e Atomos

e Inflagdo Césmica

e O Problema do Horizonte e da
Planura

« A Epoca da Inflacéo
« Implicagdes para o Universo
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COSMOLOGIA

AS MAIORES ESTRUTURAS DO UNIVERSO

O Universo apresenta estruturas em todas as escalas: particulas sub-atdbmicas
formam nucleos que formam atomos que formam planetas e estrelas. Estas formam
aglomerados de estrelas e galaxias, que por sua vez formam aglomerados de galaxias,
super-aglomerados e estruturas ainda maiores, vazios, filamentos e muralhas de galaxias.
Dos prétons em um atomo até as galaxias da Grande Muralha podemos tragar uma
hierarquia de aglomeragédo da matéria das escalas menores até as maiores. A pergunta que
surge é entdo: a aglomeragao tem um final? Ha uma escala a partir da qual o Universo é
mais homogéneo e sem estruturas? Apesar do descrito acima a resposta € sim, existe.

Sabemos que amostras grandes de galaxias, para as quais “redshifts” foram
determinados, revelaram estruturas de tamanhos até 200 Mpc. Embora estas cubram uma
area enorme no céu e um grande volume, estes estudos ainda sao relativamente locais, no
sentido de que n&o chegam até grandes distancias.
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Figura 1 — Formacdo da estrutura do Universo

Uma outra alternativa é estudar um campo bem pequeno, mas obter “redshifts” de
galaxias a distancias bem maiores. Este tipo de estudo é chamado de "pencil-beam" e se
estende até galaxias a grandes distadncias (aproximadamente 2000 Mpc). Este tipo de
estudo mostra que as galaxias parecem se distribuir em estruturas que tém no maximo de
100 a 200 Mpc de diametro, com “vazios” entre elas. Os dados sugerem que as estruturas
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do Universo tem no maximo este tamanho.

Baseados nesta observacao os astrénomos entdo concluiram que o Universo deve
ser homogéneo em escalas maiores que 200 Mpc. Isto quer dizer que se tomamos um cubo
de 300 Mpc, por exemplo, e o colocamos em um lugar qualquer do Universo,
encontraremos cerca de 100000 galaxias (ndo incluindo as galaxias anas), um numero
parecido com o0 que encontrariamos, se o cubo fosse colocado em qualquer outro lugar do
Universo.

PRINCIPIO COSMOLOGICO

A homogeneidade do Universo € a primeira das duas grandes suposi¢des que o
cosmologista (0 astrdbnomo que estuda o Universo em grande escala e a dindmica do
Universo como um todo) faz quando estuda o Universo em grande escala. Observagdes
sugerem que esta suposicao pode ser verdadeira, mas ela ndo € provada. Outra suposigao
feita, suportada por evidéncias observacionais e suporte tedérico € que o Universo é
isotropico, ou seja, ele parece igual em qualquer direcdo que se olhe. Ha varias evidéncias
observacionais que provam que a hipétese de isotropia é correta. Fora as regides
obscurecidas da nossa Galaxia, o Universo realmente parece similar em todas as direcoes,
em qualquer comprimento de onda, se olharmos distante o bastante. Em outras palavras,
qualquer amostra "pencil-beam" no céu vai revelar aproximadamente o mesmo numero de
galaxias em qualquer area do céu que olharmos.

As suposicdes de que o Universo € homogéneo e isotropico formam a fundagéo da
Cosmologia Moderna, denominadas conjuntamente de "O Principio Cosmoldgico".
Cosmologia é a parte da Astronomia que estuda as estruturas e evolugao do Universo.

Ninguém sabe se o principio cosmologico é realmente correto. Tudo que podemos
dizer € que até agora os astrbnomos encontram que ele é consistente com as observagdes.
Noés entdo suporemos que este principio € verdadeiro.

O Principio Cosmolégico tem implicagdes importantes. Por exemplo, ele implica que
o Universo ndo tem uma extremidade, pois isto faria com que a suposicdo de
homogeneidade fosse violada. Também implica que n&o existe um centro ou a suposigao
de que o Universo é igual em todas as diregdes (isotropia) néo seria correta. Logo, este
simples principio limita a geometria geral do Universo.
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EXPANSAO COSMICA

O Paradoxo de Olbers

Toda vez que olhamos para o céu a noite e verificamos que o céu é escuro, estamos
fazendo uma observagao cosmologica profunda. Aqui vai a explicagéo do porqué disto.

De acordo com o Principio Cosmoldgico, o Universo € homogéneo e isotrdpico.
Suponhamos, por um momento, que este seja também infinito em sua extensao espacial e
gue nao se mude com o tempo - exatamente a visdo que se tinha do Universo na primeira
parte do século 20. Na média, entdo, o Universo seria uniformemente povoado com
galaxias repletas de estrelas. Neste caso, quando olhamos a noite, nossa vista tem que
eventualmente encontrar uma estrela. A estrela pode estar a uma distancia enorme, em
uma galaxia muito distante, mas as leis da probabilidade ditam que, mais cedo ou mais
tarde, qualquer linha de visada cruzaria a superficie de uma estrela. Este fato tem uma
implicagdo dramatica: ndo importa onde se olha, o céu deveria parecer tao brilhante como a
superficie de uma estrela, o céu deveria ser tdo brilhante como o Sol! A diferenga 6bvia
entre esta predicdo e a realidade é o que foi chamado de Paradoxo de Olbers, em honra ao
astronomo aleméao do final do século 19, Heinrich Olbers, que popularizou esta idéia.

Qual a resolucao deste paradoxo? Por que o céu é escuro a noite? Tendo aceito o
Principio Cosmoloégico, nés acreditamos que o Universo seja homogéneo e isotrdpico. Nés
temos que concluir, entdo, que uma ou as duas outras suposigdes sejam errébneas. Ou o
Universo é finito, em extensao e/ou evolui com o tempo. A resolu¢cdo do paradoxo esta
intimamente ligada com o comportamento do Universo em grandes escalas.

A Lei de Hubble e o Big Bang

Todas as galaxias no Universo estdo se afastando de ndés em um movimento
descrito pela lei de Hubble. Esta relagdo tem uma importancia muito maior que
simplesmente a de determinacéo de distancias para objetos como galaxias e quasares.

Suponhamos que as velocidades de recessdo das galaxias se mantiveram
constantes desde o “Big Bang”. Quanto tempo levaria para que qualquer galaxia chegasse a
distancia onde esta hoje? A distancia segue a lei de Hubble. O tempo é simplesmente a
distancia viajada dividida pela velocidade. Podemos dizer que tempo = distancia/velocidade
= distancia/(Ho x distancia), usando a lei de Hubble para a velocidade. Logo o tempo é
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simplesmente 1/Ho. Para um Ho de 75 km/s/Mpc, este tempo € da ordem de 13 bilhdes de
anos. O tempo é independente da distancia. Galaxias que estao duas vezes mais distantes
tem velocidade duas vezes maior e portanto o tempo que elas levaram para chegar até a
distancia em que estdo agora também € o mesmo.

A lei de Hubble entdo diz que ha 13 bilhdes de anos atras todas as galaxias do
Universo estavam em um mesmo ponto, juntas. Os astrbnomos, na verdade, acreditam que
nao s6 as galaxias, mas também toda a radiacdo e matéria, tudo, estava confinado em um
ponto naquele instante. A partir dai o que aconteceu é que este ponto “explodiu”, fazendo a
matéria expandir para todos os lados, a grandes velocidades. As posi¢cdes e velocidades
atuais das galaxias sao decorrentes daquele primeiro impulso. Esta explosao, que marca o
comeco do Universo, € chamada de "Big Bang".

Como dito acima, medindo a constante de Hubble, Ho, podemos entdo deduzir a
idade do Universo. Esta medida é portanto incerta, ndo s6 porque Ho ndo € conhecido
exatamente, como também porque a suposicdo de que a velocidade de recessao é
constante nao € correta. Na verdade, acredita-se que as galaxias tinham velocidades mais
altas no passado e vém se desacelerando pelos efeitos da gravidade. Os detalhes deste
processo serao refinados mas o importante é entender que o fato critico € que a idade do
Universo é finita.

Esta é a explicagdo do porque do céu ser escuro a noite. O paradoxo de Olbers
pode ser resolvido pela evolugdo do Universo. N6s vemos uma parte finita do Universo, a
regido dentro de aproximadamente 13 bilhdes de anos de nds. O que esta além disto nos
nao sabemos, esta luz ainda nao teve tempo de chegar até nos.

O BIG BANG

No6s sabemos quando o Big Bang ocorreu. Mas existe alguma maneira de dizer
onde este ocorreu? O principio cosmoldgico diz que o Universo é o mesmo em todos o0s
lugares. Mas a Lei de Hubble, a expresséo para a velocidade de recessado das galaxias,
implica que todas as galaxias se criaram de um ponto em um dado momento no passado.
Este ponto ndo era entdo diferente do resto do Universo, violando a suposicao de
homogeneidade expressa pelo principio cosmoldgico? A resposta é NAO.

Para entender porque ndo ha um “centro” para a expansao temos que mudar um
pouco a nossa percepgao do Universo. Se considerarmos que o Big Bang foi
simplesmente uma explosdo enorme que varreu a matéria para dentro do espaco e
formou as galaxias que vemos, neste caso deve existir um centro e uma borda e o
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principio cosmoldgico nao pode ser aplicado. Mas o Big Bang nao foi uma explosdo em
um Universo vazio. A unica maneira que podemos ter ao mesmo tempo a Lei de Hubble e
o principio cosmologico respeitados seria se o Big Bang tivesse envolvido o Universo
inteiro, e n&o s6 a matéria e radiagao dentro dele. Em outras palavras, as galaxias nao se
expandiram dentro do resto do Universo. O Universo em si se expandiu e esta se
expandindo. Como passas em um bolo dentro de um forno, que se distanciam a medida
que o bolo cresce, as galaxias estao simplesmente sendo levadas com o movimento geral
do Universo.

Agora entdo entendemos que a lei de Hubble descreve a expansao do Universo
como um todo. Temos que entdo reconhecer também que ndo existe espago além das
galaxias dentro do qual elas se expandem. No momento do Big Bang, as galaxias nao
residiam em um ponto localizado em um lugar definido dentro do Universo. O Universo
como um todo era um ponto. Este ponto de nenhuma maneira era diferente do resto do
Universo. Ele ERA o Universo. Portanto, ndo havia nenhum ponto onde o Big Bang
ocorreu - este ocorreu em todos os lugares de uma vez so.

Para entender melhor estas idéias, imaginem um baldo com moedas coladas a sua
superficie. As moedas representam galaxias e a superficie bi-dimensional do balao
representa uma analogia com o nosso Universo tridimensional. O principio cosmoldgico
se aplica aqui porque todo ponto do baldo parece igual a qualquer outro. Imagine que
vocé reside em uma das galaxias (moedas) deste baldao. A medida que o balao é inflado
vocé veria outras galaxias se distanciando de vocé. As moedas mais distantes da sua, se
distanciam mais rapidamente. Note que as moedas nao se expandem juntamente com o
baldo, da mesma maneira que galaxias, estrelas e pessoas também nao se expandem
com o Universo.

Figura 2- Modelo das contas em um baldo para explicacdo do
nrocesso de exnancin do TTniversn

Nao importa em qual galaxia vocé esta, as outras galaxias estardo se afastando do
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seu sistema. Isto forma a base do principio cosmolégico: nenhum observador em nenhum
lugar tem uma posic¢ao privilegiada. Nao existe centro da expansao e nao ha posigao que
possa ser identificada como aquela onde o Universo comecou. Todos vém uma expansao
geral descrita pela lei de Hubble, com a mesma constante de Hubble em todos os casos.

Agora imagine que vocé deixa o balado esvaziar de uma so6 vez. Isto se compararia
ao nosso Universo voltando a sua forma original, com o tempo voltando ao passado, em
direcdo ao Big Bang. Todas as moedas chegariam no mesmo lugar, ao mesmo tempo, o
momento quando o baldo atinge um tamanho “zero”. Mas nao se poderia encontrar nem
um ponto no baldo que se pudesse dizer que é o local onde isto ocorre. O baléo inteiro
evolui de um ponto, da mesma forma que o Big Bang envolveu o Universo todo e evoluiu
de um ponto.

“Redshift” Cosmolégico

Esta visdo do Universo em expansao requer que nos reinterpretemos o conceito de
“redshift” cosmoldgico. Até agora nds temos explicado o “redshift” de galaxias como um
desvio de Doppler, como consequéncia do movimento relativo destas em relagdo a nés.
Mas agora sabemos que o “redshift” cosmoldgico € na verdade uma consequéncia da
expansao do Universo. O “redshift” de um foéton mede quanto o Universo se expandiu
desde o momento que aquele féton foi emitido.

Destino do Universo

Atualmente o Universo esta se expandindo. Esta expansao vai continuar sempre?
Se nao for, 0 que acontecera entdao? E quando? Estas questdes sdo fundamentais para o
entendimento do destino do Universo. NO6s podemos tentar responder estas perguntas
atacando um problema mais simples e mais familiar que é o seguinte.

tamanho do Uniwrio

tamanho do Unlwrio
tamanho do Uniwrio

(NN

tsmpo tsmpo

(b]

Figura 3 — Tamanho do Universo x tempo (a) Universo fechado, (b) ciclico, periodo de expansao
e contracio (c) aberto exnancio infinita
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Densidade Critica

Considere um foguete lancado da superficie de um planeta. Como sera o
movimento deste foguete? Ha duas possibilidades, dependendo da velocidade inicial do
foguete. Se a velocidade de lancamento é grande o bastante, o foguete excedera a
velocidade de escape do planeta e nunca mais voltara a sua superficie. A velocidade
diminuira devido a forga gravitacional do planeta (que diminuira cada vez mais), mas o
foguete nunca tera velocidade zero. O foguete tera uma 6rbita “ndo ligada”.

Alternativamente, se o foguete tiver uma velocidade de langamento que € menor
que a velocidade de escape, este atingira um maximo de distancia do planeta e depois
caira de volta em sua superficie. O foguete tera entdo uma o6rbita “ligada”.

O mesmo tipo de argumento pode ser usado para a expansado do Universo.
Imagine duas galaxias de distancia (entre elas) conhecida. Suas velocidades de recessao
sdo dadas pela Lei de Hubble. As mesmas duas possibilidades existem para estas
galaxias, como para o foguete. Ou a distancia entre as galaxias pode crescer
indefinidamente, ou a distancia pode crescer até um certo ponto e depois diminuir. O que
o principio cosmolégico diz € que o0 mesmo que se aplica & duas galaxias se aplicara a
todo o Universo.

Existe ainda uma terceira alternativa que seria uma situagcao intermediaria entre a
orbita “ligada” e “ndo-ligada”. uma “quase ligada”. Neste caso o Universo se expandiria
indefinidamente, mas com uma velocidade cada vez menor, analogo ao caso do foguete
que deixa o planeta com exatamente a velocidade de escape. Estas trés possibilidades
apresentam possiveis cenarios para a evolugao do Universo, como o vemos hoje.

O que determina qual destas trés possibilidades é a correta para o Universo? Em
todos os casos a gravidade desacelera a expansao do Universo com o tempo. Quanto
mais matéria existir no Universo maior sera a forga contra a expansao, ou seja, maior
sera a forga que evita que o foguete escape. Em um Universo de densidade alta, ha
massa suficiente para a expansao do Universo causar um recolapso. Neste caso o
Universo é ligado. No outro extremo temos o caso do Universo que pode expandir
indefinidamente, que é o Universo “ndo ligado”. A linha diviséria entre estes dois casos &
aquela onde a densidade corresponde exatamente a densidade critica, ou seja, analogo
ao caso “quase ligado”. Para H, de 75 km/s/Mpc, a densidade critica atual é de 10
kg/m3. Esta € uma densidade extremamente baixa, de apenas seis atomos de hidrogénio
por metro cubico.

Dois Futuros

Se o Universo comecou, durante o Big Bang, com uma densidade acima da
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densidade critica, entdo este contém bastante matéria para sua expansdo. A expansao
das galaxias vai eventualmente terminar e o Universo comecgara a se contrair. O Universo,
ao se contrair ficara cada vez mais denso e quente, a medida que for chegando de volta a
sua condigao inicial de um unico ponto. Dizemos que este Universo tera uma "morte
quente”.

Se o Universo comecou, durante o Big Bang, com uma densidade abaixo da
densidade critica, o seu destino € bem diferente do descrito acima. Neste caso, a sua
densidade sempre foi e sempre sera inferior ao necessario para fazer com que o
Universo um dia se contraia e o que deve acontecer € que o Universo se expandira
indefinidamente. Neste cenario as galaxias continuardo a se afastar umas das outras,
suas radiagdes ficardao cada vez mais fracas com as grandes distancias. Em um dado
momento um observador na Terra, mesmo com os telescopios mais sensiveis, ndo mais
verao galaxias além do Grupo Local. O Universo aparecera escuro, as galaxias distantes
serao muito fracas para se detectar. Eventualmente a Via Lactea e o Grupo Local ficarao
sem energia também. Dizemos que este Universo tera uma "morte fria". Toda a radiacao,
matéria e a vida estdo destinadas a se congelar.

No caso intermediario de um Universo com a densidade critica, este contém
exatamente a matéria necessaria para eventualmente parar a expansao do Universo, mas
somente apdés um tempo infinito. Este Universo expandira indefinidamente também.

O Universo Expandira Indefinidamente?

Ha alguma maneira que nos permita determinar qual dos modelos de Universo
realmente descreve o que acontecera? A maneira mais direta de se tentar responder esta
pergunta € estimando a densidade do Universo, porque densidade é a propriedade
principal que distingue um modelo de Universo do outro. Como ja dito acima, para Ho = 75
km/s/Mpc, a densidade critica que separa os dois "futuros" é de 10%° kg/m3.
Cosmologistas convencionalmente chamam a razdo da densidade real para a densidade
critica de "parametro de densidade césmica" e denotam este valor pelo simbolo Q. (se diz

"omega not"). Expresso nestes termos, se Qo =
14 , : i
P~ 1, o Universo tem a densidade critica. Se este
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as eras cosmoldgicas.
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Como podemos determinar a densidade média do Universo? Uma maneira simples
seria simplesmente 1) medir a massa média das galaxias que residem em um dado
espaco, 2) calcular o volume deste e 3) determinar a densidade de massa deste espaco.
Quando os astrobnomos fazem este calculo encontram uma densidade que é um pouco
menor que 10 kg/m3 na forma de matéria luminosa. Este resultado depende pouco do
gue contém o espaco escolhido, se aglomerados ricos, vazios, etc.

O resultado para a densidade é sempre o mesmo, dentro de um fator 2 ou 3.
Contagens de galaxias dao entdo um valor de Q, de 0.01. Se esta medida esta correta o
Universo expandira para sempre.

Mas ha ainda uma outra consideragdo importante. Nos ja vimos em capitulos
anteriores, que a maior parte da matéria do Universo é escura. No momento, nao
sabemos exatamente os constituintes da matéria escura mas sabemos que ela esta
presente, devido aos efeitos que ela tem sobre os corpos. Galaxias podem conter 10
vezes mais matéria escura do que matéria luminosa e aglomerados podem conter ainda
mais. Cerca de 95% da massa de um aglomerado pode ser de matéria escura. Mesmo
gue nao possamos Vvé-la, a matéria escura contribui para a densidade total do Universo.
Se incluimos a matéria escura na determinacao do valor de Q. chegamos a um valor de
0.2 ou 0.3, ainda bem menor que o valor 1, implicando que o Universo deve se expandir
indefinidamente.

Infelizmente, a distribuicdo de matéria escura em escalas ainda maiores que
aglomerados nao €& conhecida. N6és podemos detectar sua influéncia em galaxias e
aglomerados de galaxias mas nao sabemos de seus efeitos em superaglomerados,
vazios e em outras grandes estruturas. Entretanto, temos algumas evidéncias de que o
efeito da matéria escura nestas grandes estruturas é ainda maior que em aglomerados de
galaxias. Por exemplo, observagbes dos movimentos de galaxias no superaglomerado
local sugerem a presenca de uma acumulagdo enorme de massa chamada de "O Grande
Atrator", com massa total de cerca de 10"" massas solares e um tamanho de 100 a 150
Mpc. Se estas estimativas do tamanho e massa deste objeto enorme estdo corretos,
entdo a densidade média do Universo pode ser préxima a densidade critica.

Podemos dizer entdo que é possivel que a matéria invisivel do Universo possa
chegar a cerca de 99% da massa total. Neste caso os "vazios" néo sao vazios reais mas
estao cheios com uma matéria que nao pode ser vista nem detectada. As galaxias seriam
entdo apenas insignificantes ilhas brilhantes dentro da matéria escura. Se a quantidade
de matéria escura nos superaglomerados e grandes estruturas for um fator de 100 vezes
ou mais a contribuicdo das galaxias, entdo Qo podera ser também maior que 1 e o
Universo deve ter um recolapso. Este € o motivo pelo qual é tdo importante procurar
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evidéncias de matéria escura em escalas cada vez maiores. Nos ultimos 20 anos o valor
de Qo tem aumentado cada vez mais, a medida que tem sido possivel usar amostras
cobrindo volumes cada vez maiores.

Qual a conclusao afinal? Que destino tera o nosso Universo? A resposta nao é
conhecida com certeza ainda, mas podemos dizer que, embora o valor de Qo néao seja
muito preciso, a maioria dos astrdbnomos acredita que seu valor esta entre 0.1 e 1. Logo,
a opiniao da maioria é que o Universo devera se expandir para sempre.

A ldade do Universo

Fizemos anteriormente uma determinacdo da idade do Universo fazendo uma
suposi¢ao de que a expansado do Universo teve velocidade constante do passado até o
Universo atual. S6 que agora sabemos que isto ndo é verdade. Os efeitos da gravidade
desaceleram a expansado. Nao importa qual modelo de Universo escolhemos, € sempre
correto dizer que o Universo se expandia mais rapidamente no passado do que agora. A
suposi¢ao de que o Universo se expandiu com velocidade constante deve nos ter levado
a uma estimativa de idade do Universo que é maior do que a idade real. O Universo deve
ser mais jovem que 13 bilhdes de anos (o valor determinado anteriormente). Quao mais
jovem depende de quanta desaceleragao ocorreu.

A Geometria do Espaco

A idéia de ter o Universo como um todo expandindo a partir de um unico ponto,
com nada, nem mesmo espaco e tempo fora deste, ndo é facil de se aceitar. Este é,
entretanto, um dos fundamentos da cosmologia moderna e a grande maioria dos
astrébnomos ndo tem duvida disto. A descricdo do Universo como uma estrutura em
evolugao dinamica nao pode ser feita com a mecéanica newtoniana somente.

Necessitamos das técnicas introduzidas pela relatividade geral de Einstein, e suas
nogdes de curvatura do espaco e dinamica do tempo e espaco.

A teoria da relatividade geral diz que a massa "curva" o espaco em sua vizinhanga.
Quanto maior a massa, maior a densidade, e maior a curvatura. Mais do que isto, a
curvatura tem que ser a mesma em todos os lugares (devido ao principio cosmolégico).
Ha portanto, somente trés possibilidades para a geometria do Universo. Elas
correspondem aos trés tipos de Universo que discutimos anteriormente.

Se a densidade média do Universo esta acima da densidade critica, o Universo
tem uma curvatura tdo acentuada que ele se curva sobre si mesmo, tendo um tamanho
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finito. Este Universo é chamado de Universo fechado. E impossivel visualizar uma figura
em trés dimensdes que tenha estas caracteristicas mas em duas dimensdes ela &
simplesmente uma esfera, o baldo que ja discutimos anteriormente. Como a superficie de
uma esfera, o Universo ndo tem bordas. No entanto ele é finito em extensao.

A esfera tem uma curvatura positiva. Se o Universo, no entanto, tem uma
densidade menor do que a densidade critica, a forma do Universo sera bem diferente do
analogo de uma esfera em trés dimensdes. O analogo da forma deste Universo em duas
dimensbes seria uma forma com curvatura negativa. Este Universo é chamado de
Universo aberto. Este Universo € infinito. O caso intermediario, quando a densidade é
exatamente igual adensidade critica, € o mais facil de se visualizar. O Universo critico
nao tem curvatura. Dizemos que € um Universo plano e ¢ infinito em extensido. Neste
caso, e somente neste caso, a geometria do espagco é precisamente a geometria
euclidiana, com a qual estamos acostumados.

A geometria Euclidiana, a geometria do espaco plano, é familiar para nés porque é
uma boa descrigdo do espaco na vizinhanca da Terra. E a geometria da experiéncia do
dia a dia. Isto quer dizer que o Universo também é plano? A resposta € ndo. Da mesma
maneira que um mapa plano de ruas € uma boa representagcdo de uma cidade, embora a
Terra seja redonda, a geometria de Euclides € uma boa descricdo do espaco dentro do
sistema solar ou mesmo dentro da Galaxia, porque a curvatura do Universo é desprezivel
em escalas menores que 1000 Mpc. Somente em escalas muito maiores os efeitos da
geometria sdo detectados.

Nés iremos agora dos estudos sobre os possiveis cenarios de evolugao do
Universo para os estudos de seu passado distante. Tentaremos estudar o Universo antes
da idade dos quasares, tentando chegar ao limite do tempo, aorigem do Universo.

Sera que ha alguma maneira de estudar o Universo em suas primeiras fases de
formagao?

A Radiagao Césmica de Fundo

Uma maneira de responder a esta pergunta foi descoberta em 1964, em uma
experiéncia que era destinada a melhorar o sistema de telefonia americana. Dois
cientistas da companhia de telefones Bell chamados A. Penzias e R. Wilson estavam
estudando a emissao da Via Lactea no comprimento de onda milimétrico (radio) quando
eles notaram uma emisséo que vinha de todas as dire¢cdes. A qualquer hora do dia ou da
noite, ou qualquer diregdo que eles olhavam, encontravam a mesma emissdo, que
parecia preencher todo o espago. Foi entdo descoberto que este sinal era nada mais
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nada menos que a prova da origem do Universo. Este sinal que eles descobriram é
chamado de radiagcdo césmica de fundo. Esta descoberta deu a Penzias e Wilson o
Prémio Nobel em 1978.

Varios astrbnomos ja tinham previsto a existéncia da radiagcdo de fundo muito
antes desta ser descoberta. Ja em 1940 os fisicos sabiam que o Universo proximo a
época do Big Bang era preenchido com radiagao termal de alta energia, raios gama a
comprimentos de onda muito curtos. Pesquisadores em Princeton extenderam estas
idéias, e predisseram que a radiagdo primordial deveria ter sido deslocada do
comprimento de onda de raios gamma para raios X e depois para ultra-violeta, etc, e
eventualmente para radio, a medida que o Universo se resfriava. No momento presente,
disseram os pesquisadores, esta radiacdo vinda do Big Bang ndo poderia ter uma
temperatura de mais do que alguns kelvins, apresentando entdo um pico na regiao das
ondas milimétricas. O grupo de Princeton estava construindo uma antena para medir esta
radiacdo quando Penzias e Wilson fizeram a descoberta.

Os pesquisadores de Princeton confirmaram a existéncia da radiagcao de fundo e
estimaram sua temperatura em 3 K. No entanto, esta parte do espectro eletromagnético é
dificil de se observar da Terra e nao foi até 25 anos depois que os astrénomos puderam
demonstrar que a radiagcdo descreve uma curva de corpo negro. Em 1989 o satélite
COBE (Cosmic Background Explorer Satellite) mediu a intensidade da radiacdo de fundo
de 0,5 mm até 10 cm. Os resultados mostram a correspondéncia com uma curva de
Corpo negro com um pico a temperatura de aproximadamente 2,7 K.

Um aspecto surpreendente na radiacdo de fundo & seu grau de isotropia. Quando
corrigimos para o movimento da Terra no espaco (porque este movimento causa que a
radiagao de fundo parega um pouco mais quente que a média em frente de nés e mais
fria atras de nos), a intensidade da radiacédo é essencialmente contante de uma parte do
céu para outra (1 parte em 105). Esta isotropia nos da uma forte evidéncia de que o
principio cosmoldgico € correto.

E importante notar que a radiacédo de fundo contém mais energia que a soma de
todas as galaxias e estrelas que jamais existiram. A razao é simples. Galaxias e estrelas
sdo mais brilhantes mas ocupam um volume muito menor. Quando somamos a energia
da radiacdo do fundo em toda a sua extensao, ela excede a energia dos outros corpos
por um fator de pelo menos 10. A radiagcao de fundo é entdo a forma de radiagdo mais
significativa do Universo.
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Matéria e Radiacao

A densidade global da matéria no universo n&o é sabida ao certo, mas pensamos
que é provavelmente proxima ou menor que a densidade critica de 10%° kg/ms. O
Universo € aparentemente aberto, ou proximo a isto. Acabamos de ver que a maior parte
da radiacdo do Universo esta em forma de radiacdo de fundo. Sabemos que matéria e
energia sdo equivalentes. Como entdo se comparam estas duas formas de energia? E a
matéria ou a radiacado que € o principal constituinte do Universo em largas escalas?

Para responder esta pergunta temos que converter matéria e radiagcdo em um
"elemento comum", ou em massa ou em energia. Comparemos suas massas. Nos
podemos expressar a energia da radiacdo de fundo como uma densidade equivalente
primeiro calculando o numero de fétons em um metro cubico de espaco e depois
transformando esta energia total dos fétons em massa usando a relagao E=mc’. Quando
fazemos isto, chegamos a uma densidade da radiacdo de fundo de aproximadamente 5 x
10 kg/m3. Concluimos, entdo, que no momento a densidade da matéria do Universo
excede em varias ordens de magnitude a densidade da radiacdo. Dizemos que estamos
vivendo em um Universo que é dominado pela massa (ao invés de dominado pela
radiacao).

Sera que o Universo foi sempre dominado pela massa? Para responder esta
pergunta temos que estudar o comportamento da massa e radiagao durante a evolugao
do Universo. Todos dois diminuem, a medida que o Universo expande e dilui o numero de
fétons e de atomos. A radiacdo também e diminuida em energia devido ao “redshift”
cosmoldgico. Logo, sua densidade equivalente cai mais rapidamente que a densidade da
matéria, a medida que o Universo expande.

Se pudéssemos olhar para "tras" no tempo, para proximo do Big Bang, veriamos
que a densidade de radiacdo aumentava muito mais rapidamente que a densidade de
matéria. Embora hoje em dia a densidade de radiacao seja bem menor que a densidade
de matéria, deve ter existido um momento no passado quando estas duas eram
comparaveis. Antes daquele momento, a radiacdo era a constituinte principal do
Universo. Dizemos que aquele Universo era dominado pela radiagao.

Durante todo este curso nos preocupamos com a histéria do Universo dominado
por matéria. Agora consideraremos alguns eventos importantes do Universo primordial,
muito antes de estrelas ou galaxias existirem.
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A Formacao de Nucleos e Atomos

No momento do Big Bang, o Universo era muito quente e denso. Este tem se
expandido e se resfriado desde entdo. Nos primeiros momentos do Universo s existia
radiacdo. Durante os primeiros minutos de existéncia, as temperaturas eram tao altas que
os fotons tinham energia suficiente para transformar-se em matéria, na forma de
particulas elementares. Neste periodo os primeiros prétons, neutrons, elétrons e matéria
escura foram criados. Desde entdo a matéria evoluiu, se aglomerando e formando
nucleos, atomos, planetas, estrelas, galaxias e estruturas em grandes escalas. Mas nao
ha nenhuma matéria nova criada. Tudo que vemos ao redor de nds, foi criado da
radiacdo a medida que o Universo primordial foi se expandindo e se esfriando.

Formacao de Hélio

Atualmente sabemos que existe muito mais hélio no Universo do que pode ser
explicado por formacao dentro de estrelas por fusao nuclear. Existe um valor minimo de
hélio que é observado em todas as estrelas que é 25% por massa. A explicagcao € que
este hélio deve ser primordial, ou seja, criado antes das estrelas terem sido formadas. A
producao de elementos mais pesados que o hidrogénio por fusdo nuclear, logo depois do
Big Bang € chamada de nucleosintese primordial.

Aproximadamente 100 s depois do Big Bang a temperatura havia baixado para 1
bilhdo de kelvins e, fora as particulas "exéticas", massa no Universo consistia de elétrons,
prétons e neutrons. A quantidade de prétons era maior que a de neutrons por um fator 5.
Reacdes de fusdo entre prétons e neutrons para formar deutério (uma forma pesada de
hidrogénio - o nucleo do deutério contém um préton e um neutron) eram muito
frequentes. Entretanto, a matéria era envolvida em um "mar" de radiagao e os nucleos de
deutério eram destruidos por raios gamma de alta energia com a mesma rapidez que
eram formados. Somente quando a temperatura do Universo caiu abaixo de 900 milhdes
de kelvin, aproximadamente 2 minutos depois do Big Bang, foi que o deutério pode se
formar sem ser destruido. Uma vez que isto ocorreu muitas outras fusées ocorreram e
transformaram o deutério em elementos mais pesados, especialmente em Hélio 4. Em
apenas alguns minutos a maioria dos neutrons foram consumidos, deixando o Universo
com um conteudo que era em sua maioria hidrogénio e hélio.

Enquanto a maioria do deutério se transformou em hélio nesta época, uma
pequena fracdo continuou a existir como deutério e é observado ainda hoje. Esta
observacao é muito importante, pois diferente do hélio e outros elementos, deutério ndo é
formado em estrelas e portanto sabemos que todo deutério detectado deve ser
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primordial.

Poderiamos supor que a fusdo no Universo primordial continuaria para elementos
mais pesados, como acontece no centro das estrelas, mas na verdade este nao foi o
caso. O motivo é que enquanto no nucleo das estrelas a temperatura vai aumentando
possibilitando a queima de elementos mais pesados, no Universo exatamente o contrario
acontece, a temperatura diminui cada vez mais, a medida que o Universo se expande.
Aproximadamente 15 minutos depois do Big Bang o Universo tinha sua abundéancia
césmica de 75% hidrogénio e 25% de hélio. S6 bilhbes de anos depois é que estes
valores comecgaram a se mudar, apds o comecgo da formacgao das estrelas.

A Formacio dos Atomos

Quando o Universo tinha alguns mil anos, a matéria comegou a dominar sobre a
radiacdo. O periodo durante o qual nucleos e elétrons se combinaram para formarem
atomos é freqientemente chamado de época de “desacoplamento”, pois foi durante este
periodo que a radiagdo e a matéria se desacoplaram. Em periodos anteriores, quando
toda a matéria era ionizada, o Universo era cheio de elétrons livres, que frequentemente
interagiam com a radiagao eletromagnética em todos os comprimentos de onda. Como
resultado, um féton ndo podia viajar distancias grandes pois encontrava logo um elétron e
era espalhado. Por isso o Universo era opaco aradiacdo (como as partes interiores de
uma estrela como o Sol). Dizemos que nesta época a matéria e a radiagdo eram
fortemente "acopladas" uma a outra, devido a estas interacbes. Quando os elétrons se
combinaram com os nucleos para formar os atomos de hidrogénio e hélio, no entanto, so
alguns comprimentos de onda podiam interagir com a matéria. Radiagdo em outros
comprimentos de onda puderam viajar essencialmente para todas as diregdes sem ser
absorvida. O Universo se tornou quase transparente. Deste momento em diante os fétons
passaram a circular livremente no espaco. A medida que o Universo expandiu,
simplesmente se esfriou e eventualmente a radiacido atingiu seu pico no comprimento de
onda milimétrico que medimos hoje.

Os fotons da radiacdo milimétrica que detectamos na Terra hoje estdo viajando
pelo Universo desde que a matéria e a radiacdo se desacoplaram. A ultima interagao
destes fétons com a matéria (na época do desaclopamento) ocorreu quando o Universo
tinha aproximadamente alguns 100 mil anos e era aproximadamente 1500 vezes menor
(e mais quente) que € hoje - isto aconteceu no redshift ~ 1500.
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Inflagao Césmica
O problema do horizonte e da planura

No final dos anos 70 os cosmologistas, tentando descrever a evolugao do Universo
em um cenario consistente, foram confrontados com dois problemas que nao eram faceis
de explicar tendo em vista o0 modelo do Big Bang. O primeiro € conhecido como o
problema do horizonte. Imagine-se fazendo uma observacdo da radiagdo cosmica de
fundo vinda de duas regides opostas do Universo atual. Estas regides que vocé esta
observando estdo distantes uma da outra mas mesmo assim a radiagao € exatamente a
mesma nos dois pontos (porque a radiagao ¢é isotrdpica). Como isto poderia acontecer se
estes pontos nao tiveram contato um com o outro? Como pode ser que a informagao de
um chegou até o outro, sem estes nunca terem tido interagdo? Como um ponto sabe da
existéncia do outro e parece exatamente igual? Nao houve tempo da informacao ser
transferida de um ponto a outro porque esta ndo pode ser transmitida com uma

velocidade maior que a da luz. Este paradoxo chamou-se de “problema do horizonte”.

Aberto

Critico

Fechado

Tamanho do Universo e

LT ——

Big Bang

Figura 5 — O problema do horizonte e da planura.

O segundo problema com o modelo de Big Bang € o problema da planura. Os
astronomos acham que o valor de Qo € aproximadamente 1, ou seja, a densidade do
Universo é préoxima adensidade critica. Mas por que esta coincidéncia? Por que Qo ndo é
um milhdo de vezes maior ou menor que este valor? O problema fica ainda maior quando
notamos que se o Universo tem uma densidade proxima a critica hoje, ele deve ter tido
uma densidade ainda mais préoxima a critica no passado. Um Universo que tivesse
comegado com um valor de densidade diferente da critica teria desviado deste valor
muito rapidamente. Mas este nao foi o caso. Se medimos hoje em dia um Q. de 0.1, por
exemplo, na época da nucleossintese este valor teria sido 1.0, com um erro de 1 parte
em 10", Este problema constitui o problema da planura. Por que esta coincidéncia, que
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Qo € proximo a 1?
Estes dois problemas podem ser resolvidos com a Teoria da Inflagao.

A Epoca da Inflagdo

Nos anos 70 e 80 os fisicos tedricos tentaram unificar as trés forgas nao-
gravitacionais do Universo, o eletromagnetismo, a forga "forte" (a forga que une proétons e
neutrons dentro de um nucleo) e a forga "fraca" (aquela que tem um papel importante nos
decaimentos radioativos), em uma superforca generalizada. Uma previsao geral das
teorias de unificacdo que descrevem as superforgcas € que as trés forgcas sao unificadas e
nao distingliveis em regimes de energias altissimas, correspondendo a temperaturas
maiores que 10 K. A temperaturas baixas a superforca se divide em trés, revelando o
carater de forca eletromagnética, forte ou fraca.

]
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fempo Figura 6 — Inflagdo Césmica.

No comeco dos anos 80 os cosmologistas descobriram que as teorias de
unificagdo tinham uma implicacdo extraordinaria se aplicada ao comecgo do Universo.
Aproximadamente 10 s apo6s o Big Bang, as temperaturas caem abaixo de 10 K e as
forgas basicas da natureza se reorganizam (assim como gas que se liquidifica quando a
temperatura abaixa): o Universo, por um periodo de tempo muito curto, entra em um
estado instavel, de alta energia, que os fisicos chamam de "falso vacuo". Na verdade, o
que aconteceu, foi que o Universo continuou na condi¢gdo "unificada" por um periodo
longo demais, como agua que nao se torna ainda congelada mesmo quando € colocada a
temperaturas abaixo de zero grau. Isto teve consequéncias dramaticas para o Universo.
Por um tempo -curtissimo, o espago vazio adquiriu uma pressao enorme, que
temporariamente foi maior que a gravidade e acelerou a expansado do Universo a uma
taxa altissima. A pressao continuou constante a medida que o cosmos expandiu, e a
aceleracdo aumentou mais e mais com o tempo. O tamanho do Universo dobrou a cada
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-34 . . ~ . . . .
10" segundos mais ou menos. Este periodo de grande expansao césmica foi conhecido
como a época da inflagao.

Eventualmente, o Universo retornou para o estado de "vacuo verdadeiro". Regides
de espaco normal comegaram a aparecer dentro do "vacuo falso" e rapidamente estas
regides foram espalhadas por todo os cosmos. Com a volta do "vacuo verdadeiro" a
inflacdo parou. O episédio inteiro durou somente 10 s, mas durante este tempo o
Universo aumentou em tamanho por um fator de 10°°. Com o vacuo normal, o Universo
retomou sua expansao relativamente lenta, como anteriormente a fase de inflagao, tendo
seu movimento desacelerado pela gravidade. No entanto, algumas mudancas
importantes tinham ocorrido durante esta fase curta da inflagao.

Implicagdes para o Universo

A época da inflagado oferece uma solugao natural para os problemas de horizonte e
de planura. O problema de horizonte é resolvido porque a inflagdo trouxe regides que ja
tinham tido tempo de se comunicar para posi¢cées bem distantes umas das outras, fora de
comunicacao. O Universo durante a época da inflagdo expandiu muito mais rapidamente
do que a velocidade da luz. Logo, regides que antes da inflagdo poderiam ter estado
muito préximas, foram levadas para pontos afastados (a relatividade restringe a
velocidade da matéria e energia como sendo sempre menor que a da luz mas nao
restringe a velocidade do Universo como um todo). As propriedades de duas regides
opostas no Universo atual podem entdo ser as mesmas porque estas regides estavam
em contato antes da inflagao.

A solucdo para o problema da planura é dado da seguinte maneira. A época da
inflacdo "esticou" o Universo tanto e tanto que o Universo é na verdade plano, com
grande grau de acuracia. Qualquer curvatura que o Universo pode ter tido antes da
inflacdo foi completamente destruida pela enorme expansdo, fazendo com que o
Universo ficasse perfeitamente plano. Devido a este fato, Qo entdo tem que ser 1. Mas
isto quer dizer que a grande maioria da massa do Universo esta em forma invisivel
(matéria escura). Como ja vimos anteriormente, isto ndo foi ainda provado
observacionalmente.

Quando a idéia da inflagdo surgiu pela primeira vez, muitos astrbnomos nao
acreditaram nela (alguns ainda n&o acreditam hoje). O problema é que ndo ha nenhuma
evidéncia observacional direta para uma densidade cdésmica que seja tdo alta quanto a
densidade critica. No entanto, nés vimos anteriormente, que ha muitas evidéncias que
mostram que a matéria escura pode equivaler a pelo menos 20 a 30 por cento da
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densidade critica e estimativas de Qo parecem que aumentam quando as escalas que sao
consideradas aumentam. Outro ponto é que a inflagdo € uma previsao clara da teoria de
grupo (de unificacdo) que esta se tornando cada vez mais bem estabelecida como
instrumento para descricdo de matéria a altas energias. Se estas teorias estdo realmente
corretas, entdo a inflagdo tem que ter ocorrido. Finalmente, a inflagdo da uma solugao
para dois problemas que nao eram faceis se de resolver em um modelo de Big Bang nao
inflacionario, o problema do horizonte e da planura.



